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Introduccion

En el presente trabajo de tesis se presentaresadtados obtenidos acerca de dos
sistemas binarios. Tales resultados se obtuvieparta de las observaciones realizadas
en el Observatorio Astronomico Nacional, ubicaddeesierra de San Pedro Martir.

Estos resultados se refieren a los paramettosles de las novas Enanas KT Pery TZ Per,
entre los cuales estan sus velocidades radialesndacuso de las mediciones de las lineas,
tanto de emisibn como de absorcién, obtenidas deespectros electromagnéticos. Tales
espectros se obtuvieron en baja dispersion en lesct®pio de 2.1 mts. Los datos
observacionales asi como fechas de cada uno debjetos observados se incluyen en sus
correspondientes log de observaciones.

Todos estos datos y resultados se reportan eartioulo que se publico posteriormente y
mismo que se incluye al final de esta tesis emsudto original.
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I.1.- Clasificacion General

Las Variables Cataclismicas son un tipo de kestréinarias en las que ocurren
procesos fisicos que se reflejan en un cambiordabsidad del sistema en el tiempo.

Se les llama Variables Cataclismicas porque sabeahora que en ellas suceden
fendmenos de explosién, de colapso o de expandi®rglli la palabracataclismo
También es comun referirse a ellas como Binaridadfamicas ya que ahora sabemos
gue se trata de un caso especial de estrellas sdeklmi-separadas, o incluso, y
pertenecen en general al grupo mas completo deellBstrBinarias Interactivas.
Veremos mas adelante en detalle este descubrimienttamental de que todas las
Variables Cataclismicas son estrellas dobles y e intercambio de masa y de
energia entre ellas.

Aun cuando el estudio de las Variables Cataclismicas es relativamente reciente, este campo
ha avanzado vertiginosamente debido a los notables descubrimientos que se han hecho en el
siglo XX; desde los afios cincuentas hasta la fecha; cada estudio ha sido el resultado de un
andlisis cientifico detallado, aunado a continuos avances tecnolégicos. En las dos décadas
pasadas en particular la tecnologia ha ofrecido herramientas muy importantes. El interés en el
estudio de las Variables Cataclismicas estriba en la gran variedad de fenémenos exdticos que
abarcan el espectro electromagnético, desde las ondas de radio hasta los rayos gamma en los
TeV; y en escalas de tiempo que van de las fracciones de segundo hasta los millones de afos.

La clasificacién de las Variables Cataclismioas diferenciar los diferentes tipos de
objetos en grupos, tiene su origen en un esquenuaniEnologico; en particular, esta
basado en la morfologia de su curva de luz y ercarateristicas basicas espectrales.
En general a los cambios grandes en luminosidacgnitud de estas estrellas se les
llamaerupcionestérmino que usaremos en esta tesis indistintadgitcambio subito
y amplio de magnitud o brillo.

La clasificacion original divide a las variableatalismicas en cuatro grupos: las
Novas Clasicas(NC), lasNovas Recurrentes(NR), lasNovas Enanas(NE) y las
Variables tipo Nova(TN).

LasNovas Clasicasson, por definicion, estrellas a las cuales seltes ha visto una
sola erupcién. Su nombre proviene de tiempos resnauando a simple vista se veia
aparecer una estrella de la nada. Se pensé quedrallas nuevas que aparecian en la
boveda celeste y que luego desaparecian sin magmicacion. El intervalo de
brillantez que va desde la etapa de pre-nova Isastadximo es de 6 a 9 magnitudes.
Existe una correlacion entre este intervalo corafadez o lentitud con la que decaen
después de su maximo. A las novas que tienen uaia agnplitud en el intervalo de sus
erupciones y son de corta duracion, se les conmm® movas rapidas. Aquellas novas
de menor amplitud tienen un decaimiento lento yeseconocen como novas lentas.
Existe un caso intermedio que se conoce como Nswraslentas.

LasNovas Recurrentesson aquellas estrellas novas a las cuales sealdsthctado
mas de una erupcion. Las Novas Recurrentes semifan Unicamente de las novas



clasicas en que sus explosiones se producen ata pexiodicidad. Los intervalos entre
explosiones pueden estar comprendidos entre 1@G@&Q Rrototipo: T Corona Borealis
(Nova Corona Borealis 1866/1966).

LasNovas Enanagtienen erupciones tipicamente de 2 a 5 magnityden, algunos
casos raros hasta de 8 magnitudes. El intervate dos erupciones consecutivas es del
orden de 10 dias hasta 33 afios. Cada objeto tienescala de tiempo bien definida. La
duracién de una erupcién normal va de los 2 hasta?0 dias y la magnitud de la
erupcién esta correlacionada con el intervalo esrupciones. Al estado de luminosidad
entre erupciones se le llanegtado de quietud minimq mientras que al punto mas
brillante de la erupcion se le llam@&ximo

En la clasificacion clasica existen tres sulstigiferentes de Novas Enanas basados en
la morfologia de la curva de luz de sus erupciones.

» EstrellasU Geminorum o U Gemson estrellas que presentan erupciones de 2 a
6 magnitudes.

» Estrellasz Camelopardalis o Z Canmuestran algunas erupciones anémalas en
las cuales, después de alcanzar el maximo su belkstablece alrededor de 1 6
2 magnitudes por debajo de dicho maximo por pesigomlongados, cuya
duracién es impredecible y puede durar desde unast@s dias hasta afios
inclusive, después de los cual vuelve a su estadguiktud. Este fendbmeno de
erupcién pasmadae repite a veces de manera sucesiva 0 no y a vieoe
varios ciclos normales, también sucesivos, sin ed@redecir cuando se
presentara dicha erupciéon pasmada.

« EstrellasSU Uma tienen ocasionalmente erupciones en las cualesttalla
aumenta su magnitud hasta un maximo de 9 y perraareerupcion alrededor
de unas 5 veces la duracion de una erupcién noEnadste tipo de erupciones,
la estrella presenta super jorobas que son osmi@sien luminosidad con un
periodo similar pero no idéntico al orbital. Pastenente la estrella disminuye
su brillo de manera paulatina, asi como la amplitedus oscilaciones o super
jorobas hasta que el sistema regresa a su estadpako.

Las Variables Tipo Nova incluyen, en general, a las Variables Catacliamico
eruptivas. Estas incluyen estrellas de tipo UX M4 Scl, DQ Her, AM Her y quizas
estrellas pre-nova, y estrellas post-nova cuyac#dopo fue observada, asi como
posibles estrellas tipo Z Cam que se encuentramariarguisima estadia éeupcion
pasmada

La mayoria de las Variables Tipo Nova tienenegspectro de lineas de emision
parecido al de la Novas Enanas, aunque otras casrateltipo UMa y VY Scl, muestran
en ves lineas de absorciébn anchas pero poco pagurEstas son denominadas
generalmente las denominadas estrellas UX Uma; e=t@inologia se usaba
ocasionalmente para todas las Variables de Tip@Noero hoy en dia la clasificaciéon
se ha complicado muchisimo. Por ejemplo la VY Belen un comportamiento opuesto
al de las Novas Enanas, es decir permanecen estalbede maximo brillo la mayor
parte del tiempo y ocasionalmente bajan a un estiedoeposo. Las estrellas cuya



primaria tiene un campo magnético detectado erftrg 100 MGauss son las llamadas
estrellas Polares o de tipo AM Her, mientras queeléipo DQ Her ahora generalmente
agrupadas como Polares Intermedias, tienen unaacamgnético en la enana blanca
de entre 1 a 10 MGauss. Otras estrellas incluidassta clasificacion son las WZ Sge.
Estas ultimas son variables cataclismicas que soitaes a las SU UMa pero su
intervalo eruptivo es del orden de una Nova, ses@ntar evidencia de etapa nebular y
con un periodo recurrente de afos.

|.2.- El Modelo Clasico

La evidencia fotométrica y espectroscopica devéiables cataclismicas descritas en
sus subgrupos fenomenoldgicos en el inciso antarngeron que esperar hasta que la
evidencia fotométrica y espectroscopica agrupagatas, aparentemente, estrellas que
compartian algunas caracteristicas similares ersalm grupo de estrellas que hoy
conocemos como variables cataclismicas o binaatclésmicas, a través del articulo
clasico de Warner & Nather (1971) que explicabalsyar a dudas las caracteristicas
fisicas que eran comunes a todos los subgrupos.

En el modelo clasico de las variables catactiamhay cinco ingredientes basicos: (1)
se trata de un sistema binario espectroscépicocgotiene una estrella compacta de
tipo enana blanca (que por definicion es la priaysi una estrella de tipo tardio
(usualmente una enana roja y por definicion la s#&ra); (2) La estrella secundaria
llena su l6bulo de Roche (Kopal 1955) y esto dadugor consecuencia a que (3) un
flujo de materia a través del punto interior de raage L. La materia orbita a la
estrella primaria debido a su gran momento andelaperiodo orbital es de solo unas
pocas horas), y por lo tanto; (4) la materia foumaanillo (si no hay viscosidad), un
disco (si hay viscosidad) o, si la primaria es esaiella magnética, el material fluye
hacia la enana blanca por uno o ambos polos magsegtb) las regiones de choque se
producen cuando el flujo de materia llega a unlamildisco ya establecidos (punto
caliente), cuando esta cae dentro del polo magnéta@umna de acrecién), o cuando la
materia en el disco de acrecion llega a tocar [gerdicie de la primaria (anillo de
frontera).

En el modelo clasico las lineas de emisién sodyzidas en el disco (componente
ancha) y en el punto caliente (componente delg&@tapk 1971). En el caso magnético
(sistemas Polares o Polares Intermedios) las liseasproducidas en la columna de
acrecion (Stockman et al. 1977).

La mejor evidencia de que la primaria es unananllanca viene de los tres
argumentos siguientes: (a) las alas de las lineasrdsion se extienden a velocidades
alrededor de los 4000 Km'sEsta es la velocidad Kepleriana cerca de la figjgede
una estrella compacta (Warner 1976); (b) las adomes coherentes pueden ser
explicadas por pulsaciones no radiales de una dslanea (Warner & Robinson 1972);
y (c) los sistemas Z Cha muestran el eclipse dabjeto compacto (Bailey 1979).

La presencia de una estrella secundaria, que ¢ipo tardio G, K o M se infiere de
las lineas de absorcion en el espectro observatlis esistemas, pero también se infiere
su presencia debido al movimiento Doppler de lasalé de emisién del disco que
muestran un comportamiento tipico sinusoidal pe&@do que implica la presencia de
una binaria. Debido al punto (3) mencionado en ellelo clasico existe una relaciéon



masa — periodo orbital que demostraré mas adelBsta. relacion nos conduce a la
conclusion de que las estrellas secundarias tisnammasa tipica de estas estrellas de
tipo espectral tardio.

Las caracteristicas que son observadas en estasabirespectroscopicas estan muy
ligadas a sus parametros geomeétricos y orbitaleslode cuales hablaremos a
continuacion.

|.3.- Parametros Orbitales y Geométricos

Cuando observamos una estrella, lo mas imgertame observamos de ella es su
radiacion, y de ahi se infiere casi todo lo quesatee de estos objetos, es decir, sus
caracteristicas fisicas tales como su distanciasided, masa, composicion quimica,
etc. Los sistemas estelares dobles no son la exoepEn estos sistemas se pueden
determinar varios parametros a partir del anaisisu luz.

Estos parametros son: las masas de cada unasdeoinponente$l; y My, la
inclinaciéon de la orbita del sistemda excentricidad de su Orbigael semieje mayor de
la 6rbitaa, su periodo orbitaPqm,, ¥ la amplitud de las velocidades radiales de cada
componente.

1.3.1.- Periodo Orbital

En un sistema de dos cuerpos que giran en dubitaen torno del otro, Kepler
encontré que el cuadrado del periodo de dichaaddst proporcional al cubo de la
distancia que separa a ambos cuerpos, es dRgif] a°. Esta es la conocida Tercera
Ley de Kepler, que en su forma general esta dada po

2,3
2 _ 417 a
F)orb - (ll)
G[M; +M,]
En esta expresioM; y M, son las masas de las estrellas primaria y sedandar
respectivamente; la separacion entre las component&s,yes el periodo orbital. Cabe
aclarar que ambas estrellas giran alrededor dentnocde masa de modo gae a; +

a;, como se muestra en la figura (1.1). No es difiedlucir que las masas y los semiejes
mayores cumplen con la condicion:

aM, =a,M, (1.2)

Puede verse que en al caso particular de que ssisamhbsas sean iguales también lo
serana; Yy ap, por lo que la oOrbita sera circular, es decieXeentricidad sera cero.



Fig. (1.1).- Dos estrellas de masM; y M, en 6rbita en un plano en torno al
centro de masa. La flecha punteada apunta hacigera, definiendo I
inclinacién del plano orbital como el angii.

1.3.2. Velocidad Radia

En los sistemas estelares espectroscépicos, sdiaest espectro emitido por amt
componentes, cCuyos espectros se encuentran sugipyegue se moveran con cie
periodicidad, uno hacia al rojo y el otro haciaall, de manera tal que mientra:o lo
hace hacia el rojo, el otro lo hara hacia el agatos corrimientos en longitud de or
de los espectros es debido al efecto Doppler tiezls es el resultado del movimier
que tienen ambas componentes alrededor de un cdatnmasa comun y esilo
podemos visualizar de una manera simple, es de@ginando que cuando una de
componentes se aleja de nosotros la otra se ¢
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Fig (1.4).-Esquema del corrimiento de las lineas espectrales sistemi
binario

Este corrimiento en loitud de onda de las lineas espectrales en unaid
espectroscopica, nos da informacién acerca deldeidad de cada una de las estre



gue giran una alrededor de la otra. En caso deebyéano orbital sea exactamente
perpendicular al plano del cielo £ 90°), habrd un momento en el que la estrella se
mueva a lo largo de la linea de la visual y lo gbservaremos sera legelocidad
espacial realde las componentes, pero en las demas posiciole®lsservaremos la
componente de esta velocidad, en el caso de cargelo formado por el plano orbital

y el plano del cielo no sea perpendicular solo needlds |a velocidad radial. En el caso
particular de que el plano orbital coincida exa&ata con el plano del observadar=(

0°, ambas componentes no presentaran componengdadidad radial, es decir que no
se presenta el efecto Doppler, mientras que siogimmento orbital de las estrellas es
paralelo al plano del observador la velocidad leed maxima.

Podemos relacionar este corrimiento Doppleradiengitud de onda de las lineas de
emisién o de absorcion con la velocidad de la kstneediante la expresion deducida
por Doppler:

v (13)

/lo_c

en dondealA es el desplazamiento que presenta una linea espiges su longitud de
onda central en reposo, es decir, la longitud akaanedida en el laboratorig, es la

velocidad radial yc es la velocidad de la luz. Tardd/A\o comoV,/c deben estar en las
mismas unidades.

Consideremos que tenemos un sistema binaricsatg@ponentes tengan las masas
M1y My, siendo la estrella primaria:M por tanto, M la secundaria, ambas estrellas se
encontraran girando una alrededor de la otra e tarun centro de masa comun, tal y
como lo mencionamos anteriormente, este movimiseta tal que mientras una de las
estrellas se aleja de nosotros, la otra se acercam8ideremos ademéas que el angulo
formado entre plano orbital y el plano del cieltaesercano a los 90de esta manera se
podra observar mas claramente la velocidad radialad componentes y, por tanto
como se dijo antes, debido al efecto Doppler dedagodremos observar el espectro de
la componente que se acerca a nosotros corrida kaeizul, mientras que el espectro
de la estrella que se esta alejando estara cdnad@ el rojo. Podemos decir, por lo
tanto, que la velocidad radial esta intimamentciehada con este corrimiento Doppler
de los espectros de acuerdo a la ecuacion (1.4x t&imva de velocidad radial es
mostrada en la fig. (1.5), en esta grafica se maestos curvas de velocidad radial, una
de ellas representa la curva de la estrella pran@irculos cerrados) mientras que la
otra curva es la de la secundaria (circulos alspea donde podemos notar que la
estrella con mayor masa se mueva menos que ldemmgégmenos masa,. En un sistema
binario, lo que se observa es el espectro de aegiesllas y por lo tanto, veremos a
ambos espectros traslapados, uno sobre el otro gspectro movido con respecto al
otro.
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la figura (1.6) muestra un ejemplo de cOmo es qudaseste tipo de espectros mientras
gue en la figura (1.7) se muestra el espectro desistema estelar binario, en este
espectro puede notarse que se presentan lineassdplasto es debido a que estan
presentes lo espectros de dos estrellas de formaltanea y como se explico
anteriormente, mientras uno de ellos se corre l@cizgo el otro lo hara hacia la region
del azul del mismo espectro. Las lineas de emisgi&n intimamente ligadas a las
mediciones de velocidad radial en un sistema lbmnagstas se dan cuando la radiacion
gue vemos es la proveniente de un material quaasizdo.
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Fig (1.7).- Este es un ejemplo del espectro deisterga binario, este es el caso de AE
Agr.

Los elementos orbitales de una binaria espectrastégtan dados por:
V = y+ K[ecosw + cos(v + w)], (1.4)

( Heintz, 1977) en donde V es la velocidad radiaés la velocidad sistémica del
sistemag es la excentricidady es la longitud del periastro, contado a partirdékimo
de la curva de velocidad radial, v es la anomadtdadera (angulo polar en la orbita) y
K es la semi — amplitud de la curva en kin s

M

V>

< |

\'//

Fig. (1.2).- Curva de velocidad radial con la medjé71y la mediay
de la velocidad.

Los puntos extremos W V, de la curva (ver figura 1.2) dan inmediatamente:

+V2

K= , Y V=y+Kecosw=V12 (1.5)

En el caso de las binarias espectroscépicas) ypagticular para el caso de las
variables cataclismicas en donde la excentricidadeeo Pringle,(1985), la ecuacién
anterior puede escribirse como:

V(t):y+Ksin2n(tP_t°) : (1.6)

dondety lo definimos aqui como el tiempo de la conjundidferior de la secundaria y P
es el periodo orbital de la binaria.



Para determinar los cuatro parametros fundanesntg, K, to y P requerimos de
observaciones V(t) distribuidas adecuadamente eiempo. Estas medidas pueden
obtenerse tanto de lineas de emisién, que norm&mepresentan el movimiento
orbital de la primaria, como de lineas de absorgmavenientes de la estrella
secundaria.

1.3.3. Las Masas y el semieje mayor

Como mostramos en la figura (1.1) el plano albde |la binaria es observado con un
angulo de inclinacion i, entonces, la semi - amaglitle la velocidad radial K, de cada
una de las componentes es:

2nla, 2nla,

K, = siniy K, =

orb orb

sini (1.7)

Combinando las ecuacionas-a; +a;y aM, =a,M, obtenemos:

a= al(Mll\;erlzj (1.8)

y utilizando la Tercera Ley de Kepler, obtenemos:

PooKs (Ml + szg _G(M, +M, )RS,
(27zsini)’\ M, ar’

gue puede escribirse como:

(MZ Sini)3 - F)orbKl3 (l ga)
5 .
(M +M, ) 276G
o analogamente:
(M, sini)® _ PuKS (1.9b)

(M, +Mm, ) 276G

A la parte izquierda de esta Ultima ecuacién seolece como la funcién de masa.
Dividiendo ambas ecuaciones es claro que:

=1 (1.10)

Este cociente de masas, que se conoce gasa@uede medir directamente del cociente
de las semi — amplitudes de velocidad radial dectamponentes de la binaria, sin
necesidad de conocer el angulo de inclinacion dedlida.



Para calcular las masas de manera individual esegoimdible conocer el angulo de
inclinacién. Las ecuaciones (1.9) pueden re egsgltomo:

PKR(KW + KR)2

M,, sin®i = s (.11a)
4. PK, (K, +KL)

M,sin’i = W(ZV;G gy (1.11b)

asini = P(Ku *Kz) (.11c)

21T

en dondeMy y Mg se refieren a las masas de la enana blanca y dealaa roja,
respectivamente.

|.4.- LOobulos de Roche

Para entender el concepto de I6bulos de Rocbasideremos dos cuerpos
interaccionando gravitacionalmente, en este casansdos estrellas cuyas masas sean
comparables entre si, digamog MM,, ademas que sus centros estén separados por
una determinada distancia. Consideremos ademapaitiaula de prueba, cuya masa
sea tan pequefa de tal forma que no afecte coablderente los potenciales
gravitacionales de ambas estrellas, que paulatinEmeya desplazandose de una de
las estrella hacia la otra a lo largo de una lieeta imaginaria que une los centros de
ambas estrellas, de;Mv M,, inicialmente la particula de prueba sentira unacaion
gravitacional muy intensa debida a M/ una atraccion casi nula de,Monforme la
particula vaya desplazandose de una estrellatealaentira una atraccion gravitacional
cada vez menos intensa debido ayMina atraccion cada vez mas intensa debidg,a M
hasta que la particula de prueba llegue a un pemtel cual sentird una fuerza de
atraccion gravitacional nula, es precisamente dr psnto en el cual la fuerza
gravitacional de ambas estrellas se anulan, es, @sté punto es un punto en donde se
equilibran los campos gravitacionales de ambaslkstr

Hasta aqui solo hemos hablado de una traye@dodargo de una linea recta, y surge
la pregunta, ¢existiran algun o algunos otros puatodonde también se equilibren o se
anulen estos campos gravitacionales?, la respessts, y estos puntos reciben el
nombre deéPuntos de Lagrangeson 5 y los cuales se denotan pgrll, Ls, Ly y Ls tal
y como se muestra en la figura 1.3.1.

En 1772 Joseph Louis Lagrange (1736-1813), nattemy fisico francés, encontrd
que tres cuerpos de masas, M, y Mz, pueden mostrar una configuracion orbital
estable bajo determinadas circunstancias. En donka#lé cinco puntos en el plano de
la 6rbita de masa Malrededor de un cuerpo de masa comparahleeNl los cuales,
fijado un cuerpo de masasMdespreciable respecto ay M M,, este permanece en
equilibrio. En el caso que nos ocupa; Bera la estrella primaria, Ma estrella



secundaria y M puede ser una particula de prueba, o cualquier caterpo de poca
masa.

En la figura (1.18) muestra la situacion antesadita. Aqui se presenta un diagrama
de fuerzas en donde se pueden ver cada una deildemd$ que actlan sobre una
particula de prueba colocada en cada uno de ldegda Lagrange.

F4a

]

Fc3 F3 F2 Fc2

Fca

Fig. (1.8b).- En este diagrama se muestran lageatifes fuerzas que actian sobre
una particula de prueba colocada en cada uno @ls puntos lagrangianos.

En lo que corresponde a las fuerzasgy-Fip, que actian sobre la particula en el
primer punto lagrangiano, se ve a primera vistasgianulan mutuamente. En lo que
corresponde a las fuerzas restantgg I, son dos fuerzas que actian sobre la particulas
de prueba colocadas en los punteg/IL, respectivamente, mismas que se anulan con
las fuerzas & y F que son las fuerzas centrifugas en los puntoyLL,
respectivamente. La misma situacion ocurre enulin$gs lagrangianos,ly Ls, en estos
dos puntos las fuerzas que actiuan sobre la parttilprueba no descansan sobre la
misma linea, esto sucede con las fuerzgasHm, Fsa Yy Fsp, de tal forma que la fuerza
resultante esta en alguna otra direccion, mismasgquanula con las fuerzag ly Fes,
gue son precisamente las fuerzas centrifugas goula®s L y Ls, respectivamente, tal
y como se muestra en la Fig. (1.8b), esto es debildorotacion del sistema. Algo que
hay que sefialar es que a diferencia de los puntos,Ly L3 que son puntos de
equilibrio fijos por descansar sobre la linea que los centros de ambas componentes,
los puntos Ly Ls no son puntos fijos, aqui mas bien son zonas dxtas en donde si
colocaramos una particula o un grupo de particektas se desplazarian a lo largo de
estas zonas son salirse de ellas.

Los l6bulos de Roche son superficies equipotdesien donde en cada punto de cada
una de estas superficies el potencial gravitacitbeak siempre la misma magnitud y
estos puntos de Lagrange serian las intersecailenkes mismas, cabe mencionar que el
P1 es el primer punto de Lagrange y es precisamentese punto en donde se da la
transferencia de material de una estrella haciatia, en el caso de la figura la



transferencia se dara de, a My, cuando la estrella secundaria llena su l6bul
Roche.

Fig. (1.9)- Diagrama en donde se muestra un corte
transversal de los equipotenciales de Roche, ag
pueden observar nuevamente Icinco  puntos de
Lagrange, en donde el punty es el primer punto de
Lagrange

Por definicidn, las binarias cerradas son sisteemalbs cuales alguna insignificar
interaccion es mas que una simple ley de atracsidrersal del inverso del cuadr: de
las distancias entre dos cuerpos que aqui tueae lug interaccion puede ser radiati
como en el calentamiento de la cara de una defapanentes debido a una compar
caliente, o puede ser el efecto de marea que paisttgsionar ambas comgentes
mediante la combinacion de efecto de fuerzas ¢eg&iy gravitacional. En le
Variables Cataclismicas (VC) la estrella secundageneralmente siempre
distorsionada a través de la influencia gravitagiate la Enana Blanca, la cual e
estrella primaria.

En cualquier binaria cerrada, su cociente de nmasede ser descrita por el modelc
Roche (Kopal 1978). Cuando una componente llenésuo critico de Roche entonc
se
dice que es una estrella en contacto. Kopal (18&8Rul6 varis pardmetros para e
configuracion. Plavec (1968) utiliza los céalculasKbpal (1954) para calcular el rac
de la secundaria, R2 como funcion de q. Paczyid$kil) hace célculos similares p.
derivar una expresion para el radio de la primaoiao funcion de las mas:

Para el problema de las variables cataclismicagrpod usar solo una ecuac
modificada ya que las masas de estos objetos swraj@mente menores a dos me
solares. Encontramos que la expresion analiti

b
R - 0.4746{(1} (1.12)

~
a 1+q



obtenida de las tabulaciones de Kopal (1959) & Eatréa (1983) con una precision del
2 por ciento par®.6 < q< 125 y del 5 por ciento par@.2<q< 2. Aqui la ventaja de
utilizar una ley de potencia ajustada de 1/3 fuecipado por Faulkner, Flannery &
Warner (1972). Combinando esta esta ecuacion coifel@era Ley de Kepler,
obtenemos:

My oo R brpce
i 7235{&] P(h) (1.13)

en dondeP(h) es el periodo orbital en horas. O bien, en témite la densidad media
de la secundaria:

p =10192P(h)2g cmi®, (1.14)

Por otro lado tenemos que la velocidad de réta@bservada de una Variable
Cataclismica se encuentra sincronizada, es de@rlag fuerzas de marea que ejerce la
enana blanca sobre la enana roja hacen que sudaslode rotacion coincida con la
velocidad de rotacion alrededor de la enana blaheatanto, la velocidad de rotacion
es simplemente:

V., sini = (K, + KR)& (1.15)
a

De los resultados anteriores, si combinamos lacg@ugl.12) con la ecuacion (1.15),
Echevarria (1983) obtenemos:

rot

q 1
V,, sini = 0.47464K , + KR){}
1+q

dondeKy y Kg son las amplitudes de las velocidades radialéa deana blanca y de la
enana roja, respectivamente.

Los Troyanos no se comportan como una nube j@éoskagrupados en sus puntos de
libracion, a modo de nube, sino que muestran &hi@rgadas en forma de "gota". Sus
movimientos son una combinacion entre el periodb2afios de Jupiter y otro periodo
largo, de 150 a 200 afios de duracion.

Hasta el momento hay catalogados méas de mediar mélasteroides Troyanos, de los
cuales cerca de un centenar y medio tienen asigmadbre y nimero. Se calcula que
hasta magnitud 20,9 pueden llegar a existir unesismtos Troyanos. Estos nimeros
son puras extrapolaciones, pero lo que si esté elgue la densidad de asteroides en
L4 es 3,5 veces mayor que la de L5, no conociénalisda causa de esta asimetria.

La mayoria de los Troyanos presentan albedos mjog (Eon muy oscuros) y parecen
ser asteroides de tipo carbonaceo (tipo C) o beemndtipo anomalo (tipo RD = Red &
Dark). Algunas teorias apuntan hacia la posibilidadjue los asteroides de este ultimo
tipo sean en realidad nacleos de cometas extiBtasayor Troyano es Hektor, con
unos 250 km de diametro. Posee un albedo de &A8asbu superficie muy oscura y



rojiza. Su curva de luz muestra variaciones ca@&éras con una amplitud de mas de
una magnitud, lo que sugiere que en realidad psérian asteroide binario formado
por dos cuerpos que se orbitan a corta distaneite 8stima una densidad media de 2,5
lo que indica que debe estar constituido princieali® por rocas.

Hasta ahora so6lo se han encontrado objetos comigdganos en las Orbitas de Japiter
y de Marte. Sin embargo, Saturno posee variofiteatque orbitan en los puntos de
Lagrange de otros satélites. Asi, Telesco y Calgpsidan en un punto lagrangiano de
Tethys, en tanto que Helene lo hace en uno de D&egrin Greenberg, pueden existir
"Troyanos" del planeta Mercurio, si bien su obseidGradesde la Tierra es casi
imposible. Trumpler concluyd que no pueden exdajetos de tipo Troyano mayores
de 60 km en la érbita de Mercurio. La busquedardganos en la orbita de la Tierra ha
sido asimismo infructuosa, aun cuando algunos whderes afirman haber detectado
tenues concentraciones de polvo interplanetaricacde L4 y L5 del sistema Tierra-
Luna. En cuanto a la existencia de Troyanos em$atuen los planetas mas
exteriores, su extrema baja magnitud los haciémets#e indetectables con los medios
de observacién disponibles hasta hace poco.

|.5.- Discos de acrecion

Los discos de acrecidn son una de las estructuras que mayormente ocurren, probablemente
todas las estrella en cuya configuracién incluya un disco con material estén favoreciendo a la
formacién de un sistema planetario. Una gran fraccidon de discos de acrecion en las estrellas
binarias se encuentra en esta etapa de su evolucion. Los discos de acrecion son muy
importantes en las binarias de rayos X, en donde el material esta orbitando una estrella de
neutrones o un hoyo negro. Las galaxias enteras son inicialmente discos gaseosos, y la mayoria
pueden desarrollar discos centrales que son el combustible de los nucleos activos.

Pero es en las Variables Cataclismicas en dosd#iscos de acrecion son observados
con mejores ventajas, son discos estables, disessables y una combinacion entre
estos. En las Novas enanas durante su erupci@s, \dariables tipo Nova durante esta
etapa, su radiacion es dominada por la emisiodideb y quizas las propiedades de las
observaciones bidimensionales se vean afectadaslpirgulo de vision. Todas las
estrellas dobles cerradas y aquellas con eclipssespresentan oportunidades Unicas
para determinar espacialmente las estructurassgisgsueltas.

Las Variables Cataclismicas nos presentan la gpartunidad para la observacion e
interpretacion de los discos astrofisicos. Ambaades de los discos, constante y el de
no equilibrio pueden ser observados, a menudo eriseho objeto a diferentes tiempos.
La luz de varias Variables Cataclismicas en estizdorillantez media y ciertamente de
todas las novas enanas en su maximo de erupcidopgsada por la emision del disco.
Tales objetos se comportan quizas como dos estigliimensionales, tal escenario se
muestra en la figura (1.11).

La estrella secundaria sera la estrella donaésrdecir, es la estrella desde la cual el
material fluird a través del primer punto Lagrangid; hacia la estrella primaria
siguiendo una trayectoria similar a la mostradalarFigura (1.11), tal chorro de
material, al pasar por ese punto Lagrangiano, &stajeto principalmente a la fuerza
gravitacional de la estrella primaria, debido aoesste material describira una



trayectoria circular en torno a la estrella prirmggnana blanca) y tendera a permanecer
en esta orbita circular formando un anillo, estsiempre y cuando la velocidad angular
sea tal que la fuerza centrifuga sea de la misngnito@a que la fuerza de gravedad y
también en ausencia de viscosidad en el materealkcguunda a la estrella. Pero ¢,que
pasaria si estas condiciones no fueran asi?, la@uiese presentaria es un escenario en
donde el material de la estrella donadora, al ppsarel primer punto Lagrangiano,
estara sujeto a una combinacién de fuerzas y desidad que hara que este material
caiga paulatinamente hacia la enana blanca en fderespiral, tal y como se muestra
en la Figura (1.10). Algo muy importante que hae qacalcar es que cuando la
viscosidad esta presente en un material, en efte da material que circunda a la
enana blanca por ejemplo, este material se divelir&apas, presentando una mayor
movilidad las capas mas internas y una menor naaudlilas capas mas externas, es
decir, las capas mas externas por estar mas agjedia estrella primaria, se moveran
con una velocidad menor que las mas internas \alérrozamiento entre estas, es
decir, entre capas adyacentes, las mas exterrtagatrade frenar a las mas internas
generandose entre estas capas un calentamientg@rquecara una liberacion de
energia.
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Fig. (1.12).- Representacion de un disco de acremida que podemos ver como es que el material
del mismo, cae en forma de espiral hacia la enkamad, liberando energia durante dicho proceso.

Debido a este frenado que se presenta entres gapapas las capas mas internas
perderan momento angular y caeran a orbitas caglanas internas y estas a su vez
frenaran a capas mas internas aun, dandose copresé&so |0 que se conoce como un
disco de acrecidon, que no es otra cosa que unadmgas proveniente de las capas
externas de la estrella donadora que esta comppiéstgpalmente de hidrégeno, este
material se movera en una orbita kepleriana. Ek@uie contacto de este disco de
acrecion con el chorro de material proveniente aledtrella donadora se le conoce
como la mancha caliente y se le denomina asi debigiee cuando el material que se
integrard al disco choca con este, se generan tatopes altisimas. Ahora bien, el
disco de acrecion en una estrella binaria no edtanente a una sola temperatura, dado
gue el material que se encuentra girando en todadbaaria gira mas rapidamente en
Sus capas mas internas, este estara sujeto a mdyereas de friccion entre sus capas,
mas aun, dado que una estrella enana blanca tnpetaturas muy altas en su
superficie, por lo tanto esta region del disco seomstrara a unas condiciones de
temperatura extremas. Mientras que las capas ntésas del mismo disco por girar
mas despacio no estaran sometidas a estas mismdiiones de temperatura, se
estima que en un disco de acrecion los anillosernos experimentan temperaturas



relativamente frias, es decir, del orden de lo®300mientras que la temperatura de los
anillos mas internos es del orden de los 30,00WiK.disco de acrecion descansara
preferentemente en el mismo plano orbital del siat®éinario, es decir, que debido a
esto muchas veces es dificil observar a la espahaaria en un sistema binario cuando
el plano orbital de dicho sistema se encuentraaaingiinacion tal que el disco casi lo

podemos observar de canto.

En el razonamiento anterior, en ningln momermtosicleramos al sistema binario
como un sistema que rota en torno a un centro dgancamun, pero si ahora
consideramos esto, el escenario ser diferentestércaso, como el sistema se encuentra
girando esto hara que el material que cruza prieler punto lagrangiano hacia la
enana blanca se vea reflectado debido a una fllarmada fuerza de Coriolis, que es
una fuerza que esta presente en todo sistemargigior lo tanto tal y como se vio en
la seccion anterior, el material procedente deskacka secundaria, describira una
trayectoria tal y como la muestra la Fig. (1.11)material que comienza con este tipo
de trayectorias tiene un tiempo de relajacion, gsiein tiempo mucho menor que el
tiempo de vida de un sistema binario y es por esd a cabo de un tiempo estas
particulas ya se encuentren en una Orbita ciraylen este caso, de espiral.

Como la corriente desde la secundaria descansidién sobre el plano orbital, y el
impacto turbulento en la mancha brillante es Unar@m para resaltar una significante
fraccion del material de la corriente a grandesradt sobre este plano, el gas que entra
tiene un momento predominante en el plano. El esmkseste disco esta, por lo tanto,
determinado por el equilibrio hidrostatico (a défiecia de las regiones interiores de los
discos alrededor de las estrellas de neutrongsefadn de radiacién no es importante
en los discos de acrecion de variables cataclisinieh cual, como veremos mas
adelante, nos conduce a estructuras de disco @slgagrimera aproximacion, el disco
es un flujo bidimensional.
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Fig. (1.13).- Representacién esquematica de uarssbinario en donde se puede apreciar
la estrella donadora (secundaria), la estrellapteca que por lo general es una enana
blanca (primaria), al disco de acrecion asi coraaliterentes partes del sistema.

|.6.- Estrellas Primarias Degeneradas

Para entender las caracteristicas y el estaolotew de las Variables Cataclismicas
es conveniente describir primero un panorama devialucion estelar. Primero
hablaremos de la evolucion en estrellas solas.



Las estrellas; las estrellas son cuerpos lums de gas que forman un conjunto
alrededor de 16, es decir, 100,000 millones de ellas, que llamal@déia Lactea. E
Sol, es también una estrella y esta en el centnoudstro sistema planetario, esta
cerca que podemos ver en detalle su supe, aunque esto no es posible en el rest
las estrellas, ya que estan demasiado lejos paotvee su superficie. Las estrellas
forman a partir de nubes de gas formadas princigratende Hidrogeno, las cuales, b
la accién de la fuerza de graviidn se van compactando formando esferas gas

La presion en el centro de estas esferas llega @msegrande que el material en
interior alcanza temperaturas tan altas, que los@ de hidrogeno estan totalme
ionizados. A estas temperaturas del orden ¢® K lo nucleos de Hidrégeno s
bombardeados por los electrones libres y comienzan r&acciones nucleare
liberandose una gran cantidad de energia, durateepeoceso la fuerza ejercida po
auto -gravitacion es equilibrada por la presién de @dia es decir, la estrella rac
tanta energia que la presion ejercida por estdilegua a la presion ejercida por
fuerza de gravedad.
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Fig (1.14).-Diagrama I-R, la mayoria de las estrellas se encuentran feang@ central llamad
secuencia principal, asi como también estan masckdazonas en donde se encuentra
enanas blancas, las gigantes rojas y las -gigantes, también estdrazadas las lineas
radio constante.

Cuando se alcanza este estado de equilibrio, fellastntra en la llamada secuer
principal, que es la franja del diagrama Hertzpr- Russell (HR) en la Fig. (1.35) E
esta zona se encuentran las ess que han alcanzado el denomineequilibrio
hidrostéticq la posicién de la estrella en esta secuenciandkepde su masa inicial. L
estrellas mas masivas se encuentran arriba adeerda y las menos masivas abajo
derecha. La mayoria de las ellas pasan la mayor parte de su vida en estarreigtk
diagrama (miles de millones de af



Como consecuencia de esta condicion inicialddala masa inicial de la estrella,
evolucionan mas rapido las mas masivas que lassmaasivas, y por lo tanto aquellas
abandonan primero la zona de secuencia principaditiéndose, en gigantes rojas, que
son estrellas con una temperatura menor que léegien en la secuencia principal con
un diametro de hasta 100 veces el didmetro solacamdose en la parte superior
derecha del diagrama H-R. Pero, ¢cOmo es que leegata etapa de su evolucion?

Todas las estrellas, mientras se encuentran aersetuencia principal, estan
transformando Hidrogeno en Helio. Esto tiene liegael nucleo de la estrella en donde
se llevan a cabo reacciones termonucleares enulsdps nucleos de Hidrégeno se
fusionan para formar un nucleo de deuterio y aesidos de estos nucleos de deuterio
se fusionan para formar un nucleo de helio, quereglemento mas pesado que el
Hidrégeno. Durante estas reacciones sucede un @mimportante, la masa total de
un nucleo de helio es menor que la masa totalgledatro nucleos de hidrogeno de los
cuales se origino, es decir, cuatro atomos de ¢pahd, tendran un peso atdmico de
4.0316, mientras que un atomo de helio solo tienpaso atomico de 4.0026, es decir
que hay una diferencia de 0.0029 unidades de p&spica. Surgiria entonces la
pregunta ¢donde, entonces, quedd el resto de EPrhasrespuesta esta en que la masa
faltante es transformada en energia y esta enesdéaque nosotros vemos en forma de
radiacion. Cuando casi todo el hidrégeno haya sdotado ya no habrd mas
combustible que "quemar” por lo que la presion atiacion disminuird y la presion
debida a la gravedad sera la que domine nuevangeatgroceso de contraccion se
repetira otra vez. Al aumentar la presion debidé& acontraccion, la temperatura
aumentara a tal punto que entonces sea posiblenfustcleos de Helio en nucleos de
carbono. Al producirse de nuevo reacciones nudeseevuelve a equilibrar la presion
debida a la fuerza de gravedad.

En el proceso de contraccion del nucleo detteless sucede todo lo contrario con las
capas mas externas de la misma, es decir, unadeaquesta, haciendo que las capas
mas externas se expanda de manera impresionacdaezahdo dimensiones muy por
encima de su tamafo original, dando lugar a losgueonoce como uraigante Roja
se dice que es roja debido a que aunque la teraoperdé su nucleo puede ser mayor
gue la que tenia en secuencia principal, la teryperae la envolvente de este tipo de
estrellas esta por debajo de la temperatura otjgasapor eso que se ve de un color
menos intenso, es decir, rojo.

Algo que cabe aclarar, es que de las estrellagmas brillan en el cielo destacan las
gigantes rojas, pero esto no quiere decir que tenga temperatura superficial mayor
que el resto de las estrellas, lo que esta pasamdstos casos es o siguiente; como
estas estrellas son de un tamafio verdaderamentaesnabviamente tendrdn una area
emisora mucho mayor que una estrella de secuerioigpgal. Por ejemplo, la estrella
Betelgeuse, es tan grande que si su centro lo lesceomcidir con el centro del Sol, su
superficie estara mas alla de la orbita de Magteleeir, la tierra quedara dentro de ella.
Pero este no es el fin aln de una estrella, esusal@tapa mas de su evolucion, después
de que el combustible de Helio y de Carbono se hgg#ado, el proceso continuara en
contracciones sucesivas y transformacion de elerseatda vez mas pesados hasta que
se hayan formado nudcleos de fierro. Aqui el prosesdetiene, ya que los nucleos mas
pesados que el Fierro no se pueden fusionar.

La etapa final de la vida de una estrella dependle la masa inicial de esta. Por
ejemplo, para estrellas con una masa comparabl&cuoasa del Sol (hasta 1.4 veces la
masa de este), la estrella puede terminar comener@a blancague son estrellas poco
luminosas con densidades entre 10,000 y 100,008sviecdensidad del Sol y cuyo
tamafo es comparable con el de la Tierra. La dadsd estas estrellas es tan alta que



una pelota de golf hecha de este material, pealeidedor de mil toneladas. La materia
gue se encuentra en el interior de estas estsal@ncuentra en un estado degenerado,
es decir, que al agotar la estrella su combustilelear , la presion no puede
contrarrestar su propia fuerza gravitacional ydaedla se contrae hasta alcanzar una
nueva configuracion de equilibrio en la que la mateadquiere caracteristicas
completamente nuevas y la fusion nuclear ya nousele dar en estas condiciones,
segun las teorias de evolucién estelar mas resiame estrella que no exceda de 6 a 8
masas solares arroja al espacio, en las ultimpa®tie su evolucioén, una gran parte de
su material, principalmente cuando se expandewske una gigante roja y conforme
pasa el tiempo solo va quedando la parte centmahy densa de la estrella la cual se
contrae hasta volverse una enana blanca la clelge® ioniza ese material expulsado.

Para estrellas mas masivas, la materia en gtocestara comprimida debido al gran
peso gue hay alrededor, comprimiendo cada ves rmasacleo de fierro, hasta llegar
el momento en que el material que hay en €l nigdeno pueda soportar el peso que
cae sobre él haciendo que los electrones se combime los protones para formar
neutrones, en este proceso de ligadura se liberpeguefa particula llamada Neutrino.
El nacleo de la estrella se transforma entoncesrnendensa masa de Neutrones, al
mismo tiempo que los neutrinos liberados transpoldaenergia directamente hacia
afuera desde el centro de la estrella. Esto acalaranas el colapso, tenemos entonces
lo que llamamo®strella de Neutroneson estrellas con una densidad altisima y cuyo
valor es de alrededor de 100,000 millones de viecdsnsidad del agua, es decir, que
en cada crhhay una masa aproximada de 100,000 toneladasestredla de neutrones
mide tan solo algunas decenas de kilbmetros.

Aqui ya hemos visto un panorama general de t@uedn de una estrella, sin
embargo solo hemos descrito de manera general evpiacionaria una estrella sola,
es decir, aislada del resto de las demas estrebapregunta que surge aqui es ahora,
¢,como seria la evolucidn de una estrella si estartua otra estrella como compafiera?.
De la teoria de evolucion estelar sabemos muy dpienla masa juega un papel muy
importante en el proceso evolutivo de una estrdiiatal forma que las estrellas mas
masivas evolucionan mas rapido que las estrella®snmasivas. En un sistema binario
en donde tiene lugar la transferencia de masaoekpo evolutivo es mas complejo que
el de una estrella aislada, y es precisamente gotransferencia de material de una
estrella a la otra lo que lo hace mas complicademtender, aqui entran en juego
principalmente dos parametros tales como pérdidaata de una estrella y ganada por
la otra, transferencia y pérdida de momento angulaa vez presentado un esquema
general de como es que evolucionan las estrellasegaida se presentaran las
caracteristicas de las estrellas primarias en s&tt#snas estelares.

Algunas de las estructuras de las variablegléattisicas han sido descritas sin mucha
necesidad de conocer de donde las variables caacdis llegan a ser, de que manera
estas viven, 0 como evolucionan.

Aunqgue la luz de las estrellas primarias es ggmente confusa debido a la emision
del disco, de la mancha brillante o la secundartraunstancias que hacen posible la
medida de esta distribucion de flujo en un nimestemininado de casos. En varios
casos de baja tasa de pérdida de masa, la altaaitioh en las Novas Enanas los
eclipses de la enana blanca es claramente visibiengitudes de onda en la regién del
optico en el estado de brillantez media. En algwistemas en donde en donde la
primaria no es eclipsada la enana blanca esta floiesuemente caliente que esto
domina el flujo alrededor de 1500A. Y en sistemas con altas tasas de pérdida de
masa, la reduccion temporal de transferencia dempasde revelar el espectro de la
enana blanca.



En la interpretacion de las observaciones debmetenerse que las primarias no son
enanas blancas aisladas: estas pueden estar sielethbadas por la acrecion o por
radiacion en la zona ecuatorial, estas pueden Bseneadas mientras se enfrian
relativamente después de una erupcion de la Nowmdnpueden ser observadas
durante un prolongado estado de calentamientoesigai una erupcién de nova, o
pueden ser observadas durante un estado de emintamiento en una temporal
suspension de un equilibrio durante condicionealtdetasa de pérdida de masa.

Un ejemplo del espectro de una enana blancaniolat sustrayendo el espectro del
medio eclipse de Z Cha del espectro de un eclgsepostrado en la figura (1.36). La
distribucion del flujo, incluyendo las lineas deskxie de Balmer y lineas de absorcion
Lya, es comparado con un modelo de atmdésfera de s dianca con log g =8y
Tett = 15,000 K (Marsh, Horne & Shipman 1987). De losdelos de los eclipses de la
primaria en la banda del U, B y R (Woetlal, 1986) encuentra una temperatura de
brillo de 11,80Gt 1,800 K.

|.7.- Estrellas secundarias tardias

Como ya hemos visto un predmbulo en la seccidteriar de como es que
evolucionan las estrellas y llegan a sus etapaszadas de su evolucion, en esta
seccion nos enfocaremos en si a hablar un poco amadetalle de las estrellas
secundarias. En varias variables cataclismicas pmiodos orbitales 8 = 5 h,
especialmente aquellas de alta inclinacion, laglést secundarias son suficientemente
luminosas por sus lineas de absorcién que se puertean la regién espectral del
amarillo y azul. Es por esto que se han estimauiis tespectrales MK. En sistemas de
corto periodo, cercanos a la region del infrarrajonenudo muestran lineas de la
secundaria, principalmente Nal y TiO, las cualesdem proveer tipos espectrales en los
sistemas redefinidos MK para tipos de etrellasiaatdAdemas en el infrarrojo las
bandas de absorcion de® a 1.4 y 1.9 micras son indicadores sensitivosuy m
efectivos de la temperatura. Las bandas de absodedCO cercanas a los 2.3 micras
también son observadas en algunas variables catéais.

Es comun observar intensas lineas espectralesmraables, alrededor de la 6rbita,
causado por calentamiento radiativo de la secumd@omo un resultado, los tipos
espectrales sean posiblemente tempranos que deberiabservados por el hemisferio
qgue no radia (el cual es solamente accesible deréase cero en sistemas con una alta
inclinacion).

Los tipos espectrales son mostrados en la fiLB&) como una funcién del periodo
orbital Ry Los tipos espectrales de los componentes dedaeseia principal de
binarias separadas para las cuales las masasdwmdeziucidas, estan incluidas en el
mismo diagrama. Para pasar de la masa al periggd@®&demos utilizar la ecuacion

M, (2 = 0065P>[*(h); 1.3<Pyp(h)<9 , (1.30)

esto es, asumimos que el tipo espectral podriaambiar si aislamos a la estrella y
hacemos que esta llene su l6bulo de Roche.

Aqui es general la concordancia entre los tggpgectrales de las secundarias de las
variables cataclismicas y las enanas aisladasrdesiaa masa.



Con las masas, el radio y tipos espectralesadeskécundarias en las variables
cataclismicas con periodos orbitales PerttO h aparentemente indistinguible en la
media de las estrellas de la secuencia principélestan todas las expectativas de que
las luminosidades sean también similares. Tomaaslonlasas y la magnitud absoluta
visual M, para estrellas de la parte baja de la secuenitieigml, usamos la ecuacion
(1.23) entonces tendremos la relacion Mv(2)sm Para enanas llenando su l6bulo de
Roche, tal y como lo muestra la figura (1.39). Psistemas con un periodo, tal qus 2
Porb (h) < 10, esta bien representado por:

M, (2) =167 -111logP,, (h); (1.31)

pero esta es una salida de la linearidad en lasgms mas bajos.

En principio, la relacion mostrada en la fig(it89) puede ser probada con variables
cataclismicas conocidas (de los paralajes trigoticng, cumulos, binarias o
miembros con un comun movimiento propio) y una ibution estimable en la banda
V de la secundaria. En la practica son pocos @s tabjetos los que estan disponibles,
tal comparacion puede ser hecha con métodos italrde determinacion de distancias.

Los métodos fotométricos para la obtencidon dedcias estan disponibles que hacen
el uso del método de superficie brillante. La aritez de la superficie en la banda del V
esta relacionado al color enrojecido V — B, indejiente de la luminosidad:

S, = 4.2207- 0.V, - 05logy, = 3841- 0321V - R),; (1.32)

en dondey, es el diametro angular en milisegundos. De estaeraardadas las
magnitudes V y R de la secundaria, es determiggadoasi su distancia también

puede ser encontradaRR) se toma de la ecuacion (1.24). Es raro quenagnitudes V

y R esten descontaminadas y disponibles, pero sgmandarias frias V-R puede ser

obtenido de la calibracion contra la intensidadadeanda TiO dada por Marsh (1990).
Con la fotometria IR es observada la brillardezla superficie en la banda K para

estrellas frias y es:

S, = 256+ 0508(V - K); (V-K)<3.5 (1.33 a)
S, = 426+ 0058(V -K); (V-K)>3.5 (1.33 b)

La poca dependencia de (V-K) para las estrdlias (tan tardias como M3, se
encuentra que quizas S es también independienteottet nos permite el uso de la
aproximacion:

=455 para (V-K) > 3.5; (1.34)
La cual da:
logd = K/5 + 0.09 + logRi(2)  Por(h) £ 6; (1.35)

en donde R/R para variables cataclismicas esta disponible canaofuncion de Porb
de la ecuacion:

R (2) = 0094P}"(h); 1.3<Pyp< 9 (1.36)

orb



Para periodos orbitales largos, una calibraciox dek contraM, y de aqui contragg,
nos conduce a

logd = l; -106+IlogR, (2) + 156logP,, (h); 6 <Rw(h) <12 (1.37)

La siguiente relacion conecta la masa con lanmad) absoluta K para enanas de tipo
tardio:

logM, = —0202M, + 0819 (1.38)

La tabla 1.5 lista algunas variables cataclismmipara las cuales Mv(2) fue obtenida
una ves conocida su distancia y la contribucidrcicnal (A(2) en magnitudes) de
secundaria en la banda V. Son incluidas tres polaaea las cuales el espectro se tomo
durante su estado débil muestra que la secundaméine. Mv(2) para HT Cas viene de
los estudios detallados de Marsh.

Graficado en la figura (1.40), las masas de $asundarias observadas Mv(2)
observadas caen a lo largo de la relacion defipatee llenado del I6bulo de Roche de
estrellas de la secuencia principal. Estas y laptanas M — R y las relaciones de los
tipos espectrales, muestran que en promkdiestrellas secundarias de las variables
cataclismicas con periodos orbitaleggP< 10 h son indistinguibles de las estrellas de
la secuencia principal

Podemos también notar que el color al cual Esekas en la parte baja de la
secuencia principal son completamente convectigagsssima que sea 1.27 < R — |
<1.38.

Para una estrella que esta llenando su lobuldRdehe el rango de intensidad
fraccional &€ magnitud para pequefia amplitud) es

am= 2! :3{R(2)} sin?i (L+ ug)( 15+u j; (1.39)
Il  2q| a 15-5u

en donde g es el coeficiente de obscurecimiento de gravedacky el coeficiente de
obscurecimiento al limbo. Los valores tipicos ewigble para atmosferas frias sqru
0.57, u = 0.85, de esta manera con la ecuae)derfemos:

sin?i

1+q
la cual puede ser muy util para determind?odemos notar, no obstante gyes muy
sensitivo a la longitud de onda y puede ser dessle-12 a los 4000 A y ~ 0.25 en el
infrarrojo.

La atmosfera de la secundaria, en el lado gqua dara a la primaria, esta bafiada por
la radiaciéon de la estrella primaria, de la envoteedelgada, de la mancha brillante y
del disco de acrecion. Las regiones ecuatoriale®bstante, estaran sombreadas por el
disco de la parte de esta radiacion. De la lumitambigenerada por la regién sobre y
alrededor de la primaria, la fraccique cae sobre la secundaria es:

Am= 034

(1.40)



f2=R%?%f4am } (1.42)
4a T R2)r,

en dondehy es la altura del disco del lado externo. @ging ~ 0.05 y R(2)/a de la
Tabla (1.6), se deduce que ~ 0.2 del flujo se gieadtravés de la sombra. Esto, no
obstante, es un valor minimo: el cociehg&y efectivo serd mucho mas grande que el
dado por la condicion de que el espesor Opticacattea la unidad, se requerira de una
integracion a lo largo del camino de la luz quezara cara del disco.

Ter(1) Te(2) Rio(2) q Mi¢(1) 2F:(2)/F(2)

2x 10 2.5%10° 2 0.15 1 2

2x 10 2.5% 10° 2 0.15 100 200

5x 10" 45x% 10° 5 0.5 10 0.25

5x 10" 45x% 10° 5 0.5 1000 18
Tabla (1.6)

Ignorando la contribucién de la mancha caligigedisco, el flujoFi (2) que irradia la
secundaria en la presencia de una capa envolvénienamente energética, es:

GMMOM () |,

F, (2= f,|4R DoT; @D+ 2R() ; (1.42)

en donde se ha asumido que la energia en la capdvente es irradiada sobre la
superficie de la primaria, tan asi es que justaums banda ecuatorial estredRg(2)
puede ser comparada con el flujo total:

; F(2) = 27R* (2)0T.} (2)

emitido por el hemisferio del I6bulo de Roche gadalcara a la primaria.

La tabla (1.6) da ejemplos (para M1(1) = 1) egentandod) una nova enana de corto
periodo tal como Z Cha en estado de brillantez angdén erupcién ybj una nova
enana de periodo largo tal como SS Cyg en estathaltiantez media y en erupcion, o
en el dltimo caso un objeto tipo nova. En (a) gjoflde la capa envolvente domina
Fir(2); en p) el flujo de la primaria es importante en estadddllantez media, pero la
capa envolvente domina a altas tasas de pérdidedalM(d)/dt.

Los ejemplos muestran que la radiacion es Igoresmble de sustanciales
consecuencias observables, los modelos completamadiacion de atmosferas frias
pueden no estar, hasta ahora, bien calculadose#thh un nimero de factores que
pueden ser considerados. Una parte de la enemiamente de la estrella primaria, de
la capa envolvente y de la parte interna del discoadiada cerca de la zona del limite
de Lyman, y las atmdsferas frias de las secundaoasisten de hidrégeno neutro
incluso a profundidades sub—fotosféricas, en tgu® la radiaciéon en X suaves y en
EUV son absorbidas en la capa externa de la segamtaduciendo fuertes emisiones
cromosféricas. Alguna fraccion de de la energia depositada ahi serd degradada y



penetra hasta la fotosfera. En la teoria estarelbosdefectos de reflexion en cada punto
de la superficie de la secundaria la temperatwetie es:

oTy =0Ty (2) +WF, (2); (1.43)

en dondev es usualmente tomado como 0.5

La emisidbn cromosférica de Balmer es comunmentbservada en variables
cataclismicas y aparecen como estrechas componatdedineas de emision
aproximadamente en antifase en velocidad radiativak a las lineas de emision del
disco, un caso visto es @nLyr. La emision de la secundaria es mas promimeaide
vista en las novas enanas durante su erupciorbjetos tipo nova y en los sistemas VY
Scl y variables cataclismicas magnéticas durantestado de baja tasa de pérdida de
masadM(2)/dt. Varias secundarias muy débiles con lineas deiémide la serie de
Balmer son vistas en SS Cyg en estado de brillanextia. Usualmente no son vistas
emisiones de Hel, Hell y otras emisiones de eleosepesados, indicando que la
radiacion del hidrogeno en el continuo de Lymararat@ a la estrella secundaria, el
helio en el continuo de Lyman no lo hace. Las egicges son IX Vel, en la cual estan
presentes las emisiones de Hel, y IP Peg, en lasonaobservadas emisiones de Hel y
débiles emisiones neutrales de metales neutros.

De la variacion de la intensidad alrededor dérlata aparece que la emision de la
serie de Balmer esta concentrada en el hemisfetiulo de la secundaria irradiado.
La tomografia Doppler de IP Peg muestra que lasiengs aparecen cerca del polo del
lado irradiado, como podria resultar del sombrgaatoel disco. En U Gem la emision
esta concentrada en la direccion de la cara dedandaria, sugiriendo con esto la
radiacion por la mancha brillante como la fuentezante.

El flujo de Balmer en la secundaria de IP Pegles 5 x 10°° erg §' durante su
erupcién y decrece por un factor de al menos 158ndel su estado de brillantez media.
En contraste la mayoria de las estrellas dMe enitérx 10°° erg §* en la serie de
Balmer.

En IP Peg la K42) (de las lineas de absorcién de la secundasidpe331 km$en
un momento cuando la radiacién aumenté a —26 knElsK(2) verdadero para IP Peg
es, de esta manef#300 km & pero este valor tiene una incertidumbreé #e30 km &
debido a los efectos de la radiacion.

La duda del calentamiento fotosférico puedersguelta mediante las observaciones.
Martin et al. Dedujo que si la temperatura cercdse incrementa en Uun20%, la
variacion infrarroja elipsoidal sera suprimida. Reigualdad en las amplitudes de la
doble sinusoidal de las curvas de luz en la red&nnfrarrojo de U Gem en estado de
brillantez media. Una deteccion positiva es dadalxd/el, el cual es un sistema con
una alta tasa de pérdida de mas&(d)/dt 05 x 10"" g s’ en la cual la variacién
elipsoidal a 2 micras indica una contribucion dedentamiento dell3%. RU Peg y EM
Cyg en estado de brillantez media no tienen vanmdel tipo espectral o la intensidad
de las lineas en el espectro de la secundarieedivedle la 6rbita. En Z Cha y HT Cas
en estado de brillantez media la razon de la irdadsde la banda del TiO alrededor de
la 6rbita no varia tal y como lo muestra la fig(ird1), pero la misma intensidad del
TiO no puede ser modelada correctamente por unandaga obscurecida cuya
temperatura superficial se encuentra de la ecudtid®) mas el obscurecimiento al
limbo: el déficit flijo de TiO observado en fasé (s también pequefio. Los modelos
simples de calentamiento fotosféricos predicen lguatensidad del TiO muestra un
incremento en fase 0.5, ligeramente mas débil duebservado. Wade & Horne



concluyeron que el espectro de la superficie ia@daino tiene el comportamiento de
una fotosfera de una alta temperatura, y sugieren @ calentamiento fotosférico
modifica el gradiente de temperatura al punto emddola banda del TiO es
importantemente suprimido. Brett & Smith (1993),aswman que modelos mas realistas
de radiacion son compatibles con las variacioneE@dy Nal) en Z Cha.

Por otro lado, el modelo de calentamiento f@éisd han tenido notables sucesos en
la explicacion que de otro modo no concuerdan asmriediciones de K (2) en SS Cyg.
En estado de brillantez media el calentamiento ®spequeio, de esta manergad2)
es quizas igual al valor verdadero. Como el dise@drecion, la capa envolvente y la
primaria son mas luminosos durante la erupciomriner lugar el lado calentado de la
secundaria se hace mas intensa pero sin embangampere este tipo espectral K con
lineas de absorcion profundas; esto mueve el cdetgravedad de la produccién de las
lineas de absorcién hacia la primaria, decrecigdgg (2). A altas intensidades de
radiacion el calentamiento fotosférico hace quespkectro se mueva hacia un tipo mas
temprano, con débiles lineas de absorcion, y dt@eie gravedad fuera de la primaria.
El comportamiento de este modelado es mostradaaeiigura (1.42) y explica la
variacion observada de,i (2) como una funcién del tiempo durante la erupci®i
colocamos la emisién del continuo cromosférico sobn espectro de absorcion
fotosférica constante, & (2) podria cambiar monotonicamente, no produce la
distribucion bimodal observada.

Las salidas observadas de la sinusoidal deda lde absorcion del NA8190 de la
curva de velocidad radial de un numero de variabéaclismicas, Davey & Smith
dedujeron la distribucion de relativas intensidadiedineas sobre la superficies de sus
secundarias. Algunos ejemplos, para novas enanastado de brillantez media, se
muestran en la figura (1.43). El debilitamientolddinea, causado por el calentamiento
de la atmdsfera, esta claramente presente y efitzaitho hacia la cara de la secundaria.
El efecto es mucho mayor, y mas asimétrico quspgrado por el calentamiento por la
mancha brillante.

Se piensa que el calentamiento es suficiente pdiecir el gradiente de temperatura de
la atmésfera hasta el punto en donde la convees®@uprimida, permitiendo corrientes
de circulacion que se desarrollan en la direcc®madcara y extendiéndose a la region
de calentamiento. Otras varias variables cataaiesnino de alguna otra manera
diferentemente discernible de estas analizadasaeinglira (1.43), muestra una no
asimetria en su VR y de aqui que no hay eviderasia ypna significante irradiacion. La
razén de esto no aun conocida.

En estudios mas avanzados del calentamientsféotco, un punto de partida podrian
ser las binarias pre - cataclismicas separadasifiies son sistemas mas smples que las
variables Cataclismicas. La ausencia de discoadmadncha brillante y de una capa
envolvente reduce la irradiacion a la de una sintplmponente. Las observaciones
muestran que las primarias de tales estrellas cbfhoSer y V447 Lyr tienen
temperaturas efectivasiT(1) O (6 — 10)x 10* K, las cuales producen un tremendo
efecto de reflexibn de enanas secundarias M. Timoge, el lado irradiado de la
secundaria tiene una temperatura de color correggatie a lod712,000 K mientras
gue el lado sombreado tiene una temperatura ede€e¥f (12,500 K. La ineficiencia
del flujo caliente del lado frio al lado caliente k& estrella sugiere la ausencia de una
significante corriente de circulacion fotosférieam estas estrellas, irrespectiva de como
el flujo hacia longitudes de onda cortas a padirlishite de Lyman es reprocesado por
las atmosferas de las secundarias, la importangiacalentamiento fotosférico es
demostrado por el flujo emergente observado hacigitudes de onda largas a partir
del limite de Lyman, incluso si esta fuera mayor@eemision cromosférica,



aproximadamente una cantidad igual de flujo esaelavihacia abajo para calentar la
fotosfera.

En la binaria de rayos X HZ Her, en donde e¢mi@miento de la secundaria es por
mucho mas intenso que en las variables cataclismiaaransicion de altos a bajos
estados opticos tienen tal rapidez que los sistem@asa tienen vinculacion entre ellos,
mostrando que las escalas de tiempo para el emdnéony calentamiento de la
fotosfera es en su mayoria de unos pocos diasryppanto, el calentamiento no es
profundo.

Por ejemplo, es evidente que los discos de acrecion es una de las estructuras que mayormente
ocurren, probablemente todas las estrella en cuya configuracion incluya un disco con material
estén favoreciendo a la formacién de un sistema planetario. Una gran fraccion de discos de
acrecion en las estrellas binarias se encuentra en esta etapa de su evolucién. Los discos de
acrecién son muy importantes en las binarias de rayos X, en donde el material esta orbitando
una estrella de neutrones o un hoyo negro. Las galaxias enteras son inicialmente discos
gaseosos, y la mayoria pueden desarrollar discos centrales que son el combustible de los
nucleos activos.

Pero es en las Variables Cataclismicas en dosdéiscos de acrecion son observados
con mejores ventajas, son discos estables, disestables y una combinacion entre
estos. En las Novas enanas durante su erupcién,\@afiables tipo Nova durante esta
etapa, su radiacion es dominada por la emisiodided y quizas las propiedades de las
observaciones bidimensionales se vean afectadas @gogulo de vision. Todas las
estrellas dobles cerradas y aquellas con eclipsepresentan oportunidades Unicas
para determinar espacialmente las estructurasgisgsueltas.

Las estrellas que muestran explosiones caupadasacciones termonucleares, sea
en sus capas superficiales (novas), sea en sus gagandas (supernovas).
Utilizaremos el término "nova-like" para las edtrelque muestran crisis analogas a las
de las novas, debidas a una liberacion rapida eeyienhacia el espacio circundante
(estrellas UG) y también para los objetos que nestnan crisis explosivas, pero que se
asemejan a las variables explosivas cuanto memagsipa@aracteristicas espectrales o
por otros aspectos. La mayoria de las variable®sixps o "nova-like" son sistemas
binarios cerrados, cuyos componentes estan soraetidna muy fuerte influencia
reciproca en la evolucion de cada estrella. A memsedobserva alrededor de la
componente enana caliente un disco de acrecionittoets por la materia perdida por
la otra componente, mas fria y mas extensa.
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11.1.- Velocidades radiales
de las lineas de emisiodn

El espectro optico de las estrellas Variablesadiamicas es dominado por la
radiacion del disco de acrecion el cual rodeaemémna blanca de la binaria. El disco de
acrecion en una Variable Cataclismica provienengdkrial de la estrella secundaria el
cual llena su lébulo de Roche. Tipicamente el omities, plano ef, con fuertes y
anchas lineas de emision de la serie de Balmeamcimos equivalentes alrededor de los
200 A y lineas débiles pero igualmente anchas deH#esistemas de alta inclinacion
(ie; discos de alta inclinacion) y en novas enanagaeticular las lineas tienen una
simetria de doble pico. La Fig. 1.1 muestra uneesp tipico de una variable
Cataclismica. Aqui esta la evidencia de un cuerpndg que muestra el perfil de doble
pico es el resultado de la emision del corrimidddppler de la superficie del disco.

Flus ( srbitrary units)

“’ Pt

Hé Hy 1 4686 HA

1] . I . i :
3500 4000 4500 5000
Wavelength [A)

Fig. (I1.1).- Este es el espectro de TV Col, esmegtre muestra mayormente
emision del disco. La serie de lineas mas promasees la serie de Balmer
los cuales estan etiquetados confly Hy, Ho.

La forma de los perfiles depende de la distifuale las lineas de flujo sobre el
disco. Por ejemplo, una fuerte emision de la padrcana al centro de un disco
Kepleriano causa que las alas de las lineas saam®sa Una mancha de emisién causa
una componente delgada la cual cambia sinusoidédnsenvelocidad con el tiempo; la
onda “S” que se observa en varios estudios espgedpos. Ya que la forma del perfil
depende de la distribucion de la linea de emigétas pueden ser usadas para restringir
Su posicion. La distribucion de lineas de emisi®mi@a de las mejores herramientas de
las teorias de formacion de las lineas y son dascjzara las mediciones de la velocidad
radial de la enana blanca.

Mientras que los espectros de las estrellas egtanetudiados y bien entendidos, los
discos de acrecion son mas problematicos. En pattese debe a que en los discos de
las variables cataclismicas existe un gradienteniperatura, es decir, mientras que la
parte externa del disco esta a una temperaturaate 3000 K, en su parte mas interna
esta a unos 30,000 K, es por esta razon que ne pradrse un disco como un cuerpo a
una sola temperatura. Una simple aproximacion péaso del disco es suponer que
cada anillo en un disco de acrecion emite como uerpo negro a una temperatura



determinada y asi en cada uno de los demas arilts.suma de espectros produce un
espectro total que es mas plano en el optico qaspslctro de la enana roja y la enana
blanca.

Una aproximaciéon alterna es suponer que cadb am el disco emite el mismo
espectro que una estrella a la misma temperatdeaegta manera sintetizar el espectro
de un disco agregando una serie de espectros restetan dicho intervalo de
temperatura. No obstante, las lineas observadalsdeliscos son, a menudo, de
emisién, mientras que el espectro estelar mueskamsnte lineas de absorcion.

Para las condiciones tipicas de los discos teridn en las Variables Cataclismicas,
la velocidad orbital, puede ser de cientos de Kmgsie es mucho mas grande que la
velocidad del sonido en ese medio; Cs ( 10 km eef), (por lo tanto el perfil de
velocidad de las lineas esta determinado por eintiento Doppler. Las regiones del
disco moviéndose a la misma velocidad radial coayeén al flujo en partes bien
definidas del disco como se muestra en la siguiegiea.

=000 1000 a iooo Z0oo
Velocity [kin'sec)

Fig (11.2).- a) Zonas de velocidad radial constamteun disco
Kepleriano de una estrella binaria con una razémedsas q =
0.15. b) Perfil de las lineas de emision del dig@emision en
las regiones sombreadas corresponden a las regiomdseadas
del disco. Horne & Marsh (1986).

En la parte superior de la Fig. 1.2 se ha didojel campo bipolar de zonas de igual
velocidad radial sobre un disco de acrecion supadoeun campo de velocidad
Kepleriano (orbita circular con V ( R-0.5). La lanele emision de cada secciéon del
disco contribuye a una zona vertical del perfillidea dibujado en la parte inferior de
dicha figura. En esa misma figura se ha sombreadaegion de igual velocidad radial
tanto en la parte inferior como en la parte supeds decir, en la linea y en el disco.
Las regiones de alta velocidad estan cercanas#bcdel disco. El area de las partes
mas intensas disminuye rapidamente conforme senmata la velocidad, resultando
en una densidad de flujo decreciente en las aléssdéneas. A velocidades bajas en el
disco, el area de los segmentos esta limitadaaprarh externa del disco.

Un campo de velocidad Kepleriano no es, en génama suposicion exacta ya que las
lineas pueden provenir también de chorro del gda dstrella roja que ya ha pasado el



punto interior de Lagrange, que puede estar mdegmen una orbita no circular hacia
del disco. Ademas la mancha caliente, donde ekaclt® material impacta al disco ya
formado, no es simétrica y no puede tomarse entawem la distribucion mostrada
anteriormente. Estos dos ultimos elementos son aja@ welocidad, por lo que es
conveniente utilizar las partes externas de lasatinde emision, que seran las mas
representativas del movimiento orbital de la ertdaaca.

Para medir la velocidad radial de las lineasension, hemos hecho uso de un
método descrito por Schnider & Young (1980), y quosteriormente Thorstensen
(1985) ha implementado en el paquete de progranseo dentro de IRAF.

Dado que dependiendo del angulo de inclinacétacbinaria se puede presentar un
perfil doble en las lineas de emision y que lasegarentrales pueden ser no simétricas,
como se muestra en la figura (11.3) de la nova andnGeminorum obtenida con el
Echelle, el programa trata de ajustar una doblesgjana tomando en cuenta
preferentemente las alas azules y rojas de la. IMediante este algoritmo basicamente
se ajustan dos gaussianas a cada espectro, haaieadonvolucion de una linea con la
funcidon antisimétrica de la otra y tomando el aerte la linea como el cero de esta
convolucién. Estos algoritmos son descritos poB&hneider y P. J. Young (1980, ApJ,
238, 946) y A. W. Shafter (1983, ApJ, 267, 222).
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Fig. 11.3.- Espectro de U Geminorum proveniente disto de acrecion. Se ve
muy claramente como se genera un perfil de dolde ali cual se le ajusta una
doble gaussiana.

Con la opcion dallgau(en la rutina), la funcion convolucionada derivauma gaussiana. En
este caso se interpreta el paramémeid como el FWHM de la linea que estamos ajustando.
Young y Schneider afirman que el centro Optimo da gaussiana de una sigma dada es
obtenido cuando la funcion de la convolucién edegivada de un gaussiana con la sigma igual
a 1 sobre la raiz de 2 veces la sigma de la lingmal. Especificar un FWHM dado para la



linea, da lugar, por lo tanto, a una funcion decdavolucion que sea la derivada de una
gaussiana mas ajustada.

Con la opcién gau2, la funcién de la convoluctgpnsiste en la compensacion de una
gaussiana positiva y una gaussiana negativa medéhmarametro ddinwid. En este caso el
parametrosamwides el FWHM de las gaussianas individuales. Earmpatrosamwidno se
utiliza en la opcion delgau

El método utilizado para converger en el certadmnvolucién es el de Newton-Raphson. La
iteracién para una vez que la convergencia seaprayima a 0.001 pixeles y, por lo tanto, el
ajuste sea el mejor. Debido a que la convergereperttie de una adecuada condicién inicial,
uno puede buscar una region de los pixeles paraFMidM maximo o minimo antes de
comenzar la convergencia.

Un ejemplo de la curva de velocidad radial d&esn, en el caso de la linea ldn emision, se
muestra en la parte inferior de la Fig. 11.4.
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Fig. 1.4.- Curva de velocidad radial de la variaBlgtaclismica U Gem midiendo
la linea de ld en emision.



11.2.- Velocidades Radiales
de las Lineas de Absorcion

En el caso de las estrellas secundarias looggervamos son lineas de metales de
baja ionizacibn. Como ejemplo mostramos en la RiguB el espectro de AE Aqr
donde se sefialan algunas de estas lineas. Estagesen igualmente por el efecto
Doppler de la luz y una manera directa seria nmaditineas mas intensas una por una.
Existe, sin embargo otro método que se llama dele@ion cruzada que explicaremos
a continuacion.

[ag082 fite]: ag032 300, ap:0 beam:0
[ | [

80— ]

Crl

d\,‘ e ! 24289.372

Fel

A 4250.13

I
| | | 1] | I

47240 *LEEUC | 4260 4270 4280 4290 4300
r

¥avelength {angetroma)

Fig. (11.5).- Espectro de la variable Cataclismida Agr en donde se muestran
lineas de absorcion.
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Fig. 11.6.- Espectro de una estrella tardia, seatde HR222, una K2 V, cuyo intervalo
espectral es el mismo que la del espectro de AEAda figura anterior.

La idea fundamental de esta correlacién crueasda de comparar los objetos problema con
una estrella templete que tenga un tipo espedtndbs al objeto que queremos medir como se
muestra en la figura () para el objeto HR222 quenesestrella K2 V. Puede observarse que las
lineas de absorcién son mucho mas delgadas que IAE Aqgr. Este problema es general ya
que las estrellas solas de tipo tardio tienen otecion muy baja, mientras que las variables
cataclismicas tienen una rotaciéon muy alta, y potahto el ancho de sus lineas es mucho
mayor. Este problema se soluciona ensanchando esteallas templetes con algoritmos de
rotacion para estrellas normales (Gray 1976). Heradaptado un cédigo que Still
(comunicacién privada) nos ha amablemente cedidlm ynemos modificado a nuestras
necesidades para crear un kernel de rotacién queodge IRAF le aplicamos a las estrellas
templete con diferentes velocidades de rotacion.

Tanto a nuestro objeto como al templete se leaapna trasformada de Fourier y sus
espectros de potencia son correlacionados hastateswicuna solucion optima. Un ejemplo de
la aplicacién de esta rutina se muestra en la &iglir5), donde se observa que los dos
espectros se van correlacionando conforme desptezano al otro en longitud de onda hasta
encontrar hasta que el ajuste es Optimo. En |& paiperior se muestran con lineas verticales
punteadas los limites escogidos de la correladtal, ty esta se muestra expandida en la parte
inferior. En esta correlacion se muestra el desphé&nto en pixeles (abcisa inferior) y en km s-
1 (abcisa superior). En esta misma figura se muedtrs datos obtenidos de la correlaciéon y
que son el dia heliocéntrico juliano (HJD), el anaghaximo a media altura (FWHM), la
velocidad relativa a los dos objetos (Vr), la vedad medida desde la tierra (Vo), y la velocidad
heliocéntrica (Vh).
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Fig. (11.7).- Gaussiana ajustada a un espectracadéariable Cataclismica AE
Agr utilizando como referencia a la estrella estrtl CygA, como resultado
de aplicarle la rutina fxcor.

La rutinafxcor en el paquete rv de IRAF realiza una correlacitmada de Fourier a una serie
de espectros de entrada del objeto y de un espietreferencia. En este caso y Mediante esta
rutina, a cada espectro de nuestro objeto se leaapha transformada de Fourier para
determinar en que parte de dicho espectro estatama intensidad de la sefial. De igual forma
se hace con el espectro de la estrella templeta. W@s que la rutina haya determinado lo
anterior procede a hacer el ajuste de una Gaussisaespectros del objeto en estudio, que en
el caso de la figura (11.5) se trata de AE Agr. lespectros del objeto pueden ser uno o de dos
dimensiones y se pueden correlacionar el espeetreefdérencia de dos dimensiones. Si el
espectro de referencia es solamente uni - dimesisjmro el objeto de dos dimensiones, el
espectro de referencia se utiliza para correlacioada uno de las aberturas especificadas por el
parametro de las aberturas en el espectro deboljgtntras que los espectros de referencia de
dos dimensiones correlacionaran aberturas corrdouns.
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l1l.1.- Configuracion Instrumental

111.1.1.- Telescopio

El telescopio con el que fueron adquiridas las en&g de los objetos es un instrumento cuya
Optica tiene un disefio de Ritchey-Chretien, es¢stepio esta situado en la sierra de San Pedro
Martir y tiene coordenadas de 31° 2.39’ de latitode y 115° 27.49’ de longitud oeste a una
altitud sobre el nivel del mar de 2,800 metrosng&itres configuraciones de observacion segun
el campo estelar que se quiera cubrir y esto Imipen los tres espejos secundarios los cuales
nos dan tres razones focales, estas son; f/7.5a@ppermite cubrir ~ 13.0 "/mm, otra razén de
f/13.5 que cubre ~ 7.15 "/mm y por altimo una radénf/30 que cubre ~ 3.25 "/mm. Tiene un
limite en su angulo horario de 5 hrs. y en la deciién de +69° 40’ y de -40°. Tiene un
diametro fisico de 2118 mm y un diametro 6ptico2d®8 mm, el didmetro de obstruccién
central es de 500 mm, su radio de curvatura es688 fhm, para el espejo secundario que
permite una razén focal de /7.5 tenemos que smatid fisico es de 673 mm, su diametro
Optico es de 656 mm y su radio de curvatura es 989 3nm. la distancia focal en esta
configuracion es de 15,824 mm y la distancia elutseespejos primario y secundario es de
3,452.2 mm y la escala de placa es de 13.03 amesergara el espejo secundario que permite
una razén focal de f/13.5 tenemos que su diaméticnfes de 406 mm, su diametro éptico es
de 381 mm y su radio de curvatura es de 2028 mdhstancia focal para esta configuracion es
de 28,816.8 mm y la distancia entre los espejosapid y secundario es de 3,974.6 mm. y por
altimo, para el espejo que permite una razon fdedf30 tenemos que su diametro fisico es de
195 mm., su didmetro 6ptico es de 194.5 mm., sio delcurvatura es de 981 mm., la distancia
focal de esta configuracion es de 63,460 mm y Hadcia entre los espejos primario y
secundario es de 4,365.6 mm.

I11.1.2.- Espectrografo

El instrumento que recibe la luz de la estreligug nos permitié ver los detalles del espectro
de cada una de estas, fue el espectrografo ECHEUY& diagrama se muestra a continuacion:



Telescope

Lamp Mirrar

e;
v
-

Decker

(0

alit

Echelle

_‘Wﬂm

U/g

Camera

Cross Disperser

Caorrectar

ki

Collimator

Fig. (111.1).- Diagrama que muestra la estructura del erégrafo ECHELLE,
aqui se muestra como estan distribuidos sus dteEs@omponente

este es un espectrografo que fue construido poortgania francesa REOSC y es
muy alta dispersion. El haz de luz procedenteealebtopio es dispersado en un an
de 2°63. Esta dispersion depende del orden y deataps de A/mm a 16A /mm,
estos valores difieren dependiendo de cual dedasémara es la utilizada, existen
camaras. Una de ellas es la camara REOSC queumendistancia focal de 204 n
gueesta construida en base a un espejo esférico cadaon un sistema de lentes |
corrigen su foco. Tiene un cubrimiento de camp®&dpor 5°2 con una razén focal
f/1.4, por otra parte, la UCL que se construyéememente y vino a reemplazar ¢
original camara REOSC, esta camara tiene la caphcilia hacer observacion



cubriendo un rango espectral de los 3,808 los 11,0004, colocando a la linea deaH
en el orden 34, a la de3+en el orden 46, a la deyhlt a la de 1 en el orden 52.

Por otro lado, este espectrografo trabaja ces fejillas de difraccién, una de 900
lineas/mm, que es la mas usada cuando el detectoragplaca fotografica. Una de 300
lineas/mm, que es la mas usada cuando el detexcton €CD, con el cual es posible
cubrir un rango espectral que va aproximadamente tieea Hr (orden 8) hasta los
4000A (orden 16), pero el principal componente de especrografo es una rejilla de

difraccion cuya area es de 254 n¥r228 mm. y con 79 lineas/mm. su angulo al cual su

reflexion es maxima (también llamado angulo dedjlas de 63° 433 y el angulo de
incidencia es de 71°.

En la tabla siguiente se muestran las caractasstle estas rejillas de difraccion:

Blaze Incidence
Grating Lines/mm Angle Angle Size
-> Echelle 79 63°>
-> Echelle 79 °633 71° 128mmx254mm
-> X-Disperser A 300 4°3 -20°7 165mmx135mm
X-Disperser B 900 14°3  -10°7 165mmx135mm

For X-dispersers: 165 mm is the grating size peatijsetar to ruling, width 28 mm

Este espectrografo tiene una rendija ajustaldiga abertura minima es de @t y
una maxima de 900m. Si asumimos que usamos en el telescopio de t8.lelrespejo
secundario que nos permite una razén focal de, 1& €scala de placa que obtendremos

sera de 1.3X 10-2"/jum, para esto, la 6ptima abertura de la rendijaee® segundos e

arco, es decir, de 150n. enseguida se muestra una tabla en la cual vdifeventes
aberturas de rendija y su equivalencia en seguihel@sco:

Arcseconds um Arcseconds pm
0.5 38 2.0 150
1.0 75 2.5 188
1.5 113 3.0 522

La proyeccion de los 6rdenes en un espectro oliteamidel plano focal de la cdmara
UCL en el espectrografo ECHELLE se muestran eiglaente figura:
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Fig. (111.2).- Diagrama que muestra la posicion dedrdenes para la camara Ut

111.1.3.- CCD’s

Los CCD’s que se utilizaron en estas observacifuesl CCD 2000 y el CCl
SITES3, el primero tiene 204X 2048 pixeles, cada uno con una dimension dum X
14 um, recubierto con una pelicula de Mchrome II, mientras que el segundo tiene
arreglo bidimensional de 102X 1024 pixeles, cada uno de 24n X 24 um, este

detector tiene un recubrimiento de Metachrome MISAR para mejorar su respue:
en el azulA continuacién se daran lespecificaciones técnicas de estos detec

Para el CCD 2000 tenem

[ Corriente obscura (modo MPP): 2.0 electronea/porel



Capacidad del pozo (modo MPP): 123,000 electrone

Bias medio (ganancia 1): 390 ADU

Convertidor A/D de 16 bits A/D con lectura a 40K

Ganancia medida a ganancia 1: 1.89 electrones/ADU

Ruido de lectura: 4.8 electrones RMS

e Ganancia medida a ganancia 4: 0.5 electrones/ADU
Ruido de lectura: 4.4 electrones RMS

[ Linearidad dentro de 0.58%

p

Eficiencia Cuantica de los CCDs de SPM
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y la eficiencia cuantica (QE) para cada regionedelectro electromagnético, se dara a
continuacion.



71 Long. de onda QE | Long. de onda QE
A

% A %

2400 14 5500 64
2600 10 1 6000 63
2800 9 | 6500 60
3000 11 7000 54
3200 14 17500 42
3400 15 8000 31
3600 15 8500 23
3800 22 | 9000 22
4000 37 | 9500 8
4500 55 | 10000 4
5000 64

Mientras que para el CCD SITE (S1003) tenemositasentes especificaciones:
« Corriente obscura: 0.02 electrones/segundo/pixel
» Capacidad del pozo: ~ 300,000 electrones
« Convertidor A/D de 16 bits con lectura a 200 KHz
« Ganancia medida a ganancia 1: 5.0 electrones/ADU
Ruido de lectura: 14.5 electrones RMS
« Ganancia medida a ganancia 4: 1.2 electrones/ADU
Ruido de lectura: 7.8 electrones RMS
« Linearidad dentro de 0.45%
La curva de transmitancia, también llamada efidg@eooantica, para cada uno de estos CCDs,
se muestra a continuacion:

Fig. (111.3).- Eficiencia cuantica para cada undat CCDs utilizados en San Pedro
Martir

El CCD 2000 tiene su maxima eficiencia entre 1698,y los 6,500A y que es un poco mas del
60%, mientras que el SITE SI003 tiene su maxin@esicia a los 6,508 aproximadamente y
que es de aproximadamente del 75%.

[11.2.- Objetos Observados.

El log de las observaciones de los objetos en tesia se muestra en la Tabla 1 fueron
obtenidas con el espectrografo del ECHELLE unidéekdscopio de 2,1 m del Observatorio
Astronémico Nacional durante diversas temporadasbdervacion a partir de 1993 hasta 2002.
El cubrimiento espectral que se escogio fue de A2DW00A. Utilizamos distintos CCDs Ccuyos
tamarios pixel varian entre 15 y 24 micras, conresalucion espectral correspondiente de 13 a
18 Km. /s.

Los objetos que se observaron fueron seis, W 8§ Agr, EY Cyg, SS Aur, V751 Cyg y
1WGA J1958.2+3232, las caracteristicas de cadadmestos objetos se dara a continuacion.



Periodo Ascension
Nombre Orbital Magnitud recta Declinacién
(Dias) (V) (a) (d)
EY Cyg 0.4594 15.5 1954 36.77 | +322154.7
AE Aqgr 0.4116 11.8 204009.16 | -005215.1
SS Aur 0.1837 14.5 061322.44 | +47 44 25.7
1WGA J1958.2+3232 0.1813 15.0 1958 14.50 | +323241.9
V751 Cyg 0.1449 14.5 205212.83 | +441925.9
WZ Sge 0.0565 11.5° 2007 36.53 | +174215.3

Sin embargo, en este trabajo no nos enfocanestoa seis objetos y no estan incluidos en el
articulo. La siguiente tabla conteien los datofodebjetos de nuestro estudio.

Nombre Periodo Ascension
Orbital Magnitud recta Declinacién
(Dias) ) (a) (%)
KT Per 0.1626 115-154 0137872 +505720.0
TZ Per 0.2629 12.3-15.4 021350.99 +58225p.7
Tabla (1): Objetos observados y sus parametros.
[11.2.1.- KT Per

KT Per fue primeramente reportada por Roman62)L9 Lochel (1965)y reportan que es una
estrella variable del subtipo Z — Cam con una piégidad en sus erupciones de 12 dias.
Estudios posteriores de Szkody y Mattei (1984)danliuna periodicidad en sus erupciones
entre 19 y 37 dias con una media de 26 dias. Sléon (1983) (IR) y Jameson (1983) (UBV)
han estimado un periodo orbital entre 5.78 hora& yhoras basados en su fotometria, sin
embargo, Szkody y Mattei estan a favor de un permdital entre 0.47horas, 3.46 horas y 3.7
horas, basados en la duraciébn del inicio, constanci declive de sus erupciones,
respectivamente. El primer estudio de la velocidatial para este objeto. Bruch y Diaz (1993)
proponen un periodo orbital de 3.9 horas- Este migariodo es confirmado por Thorstensen y
Ringwald (1997) quienes demuestran que el perisdowy cercano a 0.1627 dias, pero con un
posible periodo de 0.1618 diias.

En la Figura Ill.4 mostramos el campo estelar esual se encuentra este objeto.



Fig. (1ll.4).- Campo estelar que muestra a la Nomarta KT Per
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11.2.2.- TZ Per

Tz Per es una nova enana del subtipo Z — Caurtes recientes por Gapsschkin (1939)
indican una periodicidad de erupciones de alreddddr7 dias. Szkody y Mattei (1984)
reportan un intervalo de tiempo entre erupcioné®ehy 27 dias con una media de 17 dias.
Echevarria (1983) predice un periodo orbital e6tB3 y 7.9 horas basado en los colores UBV,
mientras que Szkody y Mattei (1984) predicen pasoalrededor de 6.03, 6.03 y 3.7 horas
basados en la duracién del inicio, constancia jivaiede sus erupciones, respectivamente. Se
establece un periodo orbital de 6.2520 horas destutdio de velocidad radial por Ringwald
(1995).

Fig. (I1l.7).- Campo estelar donde se encuentra &ZyRa cual se muestra al
centro.
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Para ambos objetos las observaciones fuerorabec el espectrografo Boller & Chivens
unido al telescopio de 2.1 metros del Observatdsibponémico Nacional en San Pedro Martir.

Observamos KT Per la noche del 6 de noviembrEO@é& y TZ Per durante las noches del 6 al
8 de noviembre del mismo afio utilizando una refiéadifraccion de 600 lineas fifi-1 con un
angulo de blaze de 8°.63 con un CCD de Thomsor8dlex%76 para cubrir un rango espectral
de 14040A ar5100 A. Utilizamos una apertura de rendija de fi@0que corresponde a 1.6
segundos de arco. La resolucién espectral es d& E8log de las observaciones se muestran
en las tablas 1y 2 respectivamente y las estredpsctrofotométricas que fueron observadas y
utilizadas para la calibracion de los flujos estddueron HD 17520, HD 192281, HD 212948.
La estrella estdndar de tipo tardio que fue obdares HR 1588. Las condiciones climaticas
fueron de cielo claro y el seeng en el telescopiizado fue de 1 segundo de arco.

LOG OF OBSERVATIONS OF KT PER
Date: Exp. T. uT 5T Date Exp, T uT 8T
I'rame {UT) EY th m a) (h m &) Frame (UT) 5] {h m s] {h m s)

kil 08 Nov 91 600 0547 50 01 14 30 kt010 Of Mov 91 600 0T 568 40 03 23 43
ko2 0F Nov 81 600 05 53 05 012447 ktOfl Of Nov $1 6000 03 08 40 03 35 45
k003 08 Nev 91 800 O 0220 01 36 04 k012 08 Nov @1 600 OH 19 05 03 46 22
ktO04 08 Nowv 91 600 (054025 0207 14 ktOid 08 Nov 891 600 08 31 05 03 58 14
kiODS OB MNov 91 800 06 30 50 02 17 41 Et0E4 OF Nov ¥l 600 08 41 10 04 08 21
ktO0B 08 Nov 91 600 OTOL 45 022838 lkt(15 08 Nov 01 &0 0853 10 04 20 23
EtODT D8 Nov 91 600 07 1245 0236 43 k016 08 Nov @1 600 08 03 30 04 30 45
k008 O Nov 01 600 OF 34 45 03 01 45 k017 08 Nov 01 600 09 1402 04 41 17
B009 08 Now 81 600 074520 03 1220

Tabla 1.- Log de observaciones para la Nova EndnBé¢

LOG OF OBSERVATIONS OF TZ PER

Date  Exp. T. U ST Date Exp. T. UT ST
1-_'1:asmu (1T tsg  th m s) (h'm 8 Frame (UT} (£} (b ms) (h m s}

2001 05 Nov 81 600 05 40 10 00 50 15 tzldd 07 Nov 91 600 71630 02 38 06
Lal02 (15 MNov 91 600 0 Ok 30 01 18 34 tzlis  OF Nov 91 600 0727 10 0249 40
tglld 05 Nov 91 600 06 13 00 01 31 17 Leldf 07 Now 91 600 07 37 a0 035 00 06
2004 05 Nov 81  &00 06 23 30 0141 38 teaT 07 MNov @1 GO0 07 5035 03 13 18
b2l0G 05 New 91 600 06 32 36 01 56 57 tl38 07 Nov 91 600 08 (1 45 03 24 00
L0070 MNov 81 600 07 03 60 0221 15 b9 07 Nov 91 600 08 13 16 03 36 02
tz009 06 Mov 91 600 07 3006 0248 25 tz(40 07 Nov 91 600 U8 26 40 03 48 50
fa0dl O0b Movw 8l 600 07 40 42 02 58 05 Exldl 07 Now 81 &00 08 36 15 03 3% 04
tz011 05 Now 81 600 07 55 06 03 13 31 tz(d2 07 Now 91 600 % 45 (05 04 L0 58
tz012 05 Now 81 600 080612 03 2449 teddd 07 oy 81 600 0 0 &0 04 23 55
tz(13 05 Nov 81 600 03 1T 36 03 36 15 tz0dd 07 Nov 01 600 04 1240 04 35 38
tz014 05 Nov 91 600 08 32 12 03 50 44 tz045 07 Now 91 600 04 23 45 04 46 55
Le1G 05 Nov 91 600 02 43 00 04 01 35 teldi 07 Moy 81 600 9 36 45 04 59 47
tz016 05 Now 91 600 083 5412 04 1247 tzd7 07 Nov 81 600 0947 55 05 1058
tz017 05 Now 9l 600 L0 45 60 08 04 45 tz(48 07 Nowv 81 600 0958 45 0621 51
tz018 05 Nov 81 600 10 56 48 06 15 55 tz04% 07 Nowv 91 600 L 11 25 05 34 32
201G DG Nov 91 600 11 0580 06 27 00 fz0a0  O7 Nov 51 600 1 2@ 33 05 45 46
(2020 07 Nov 01 600 03 32 16 2244 11 tz051 07 Now 91 600 Ly 33 15 05 56 1T
t2021 07 Nov 01 600 03 56 00 23 18 11 12052 07 Nev 91 600 Lo 46 15 06 08 17
2022 07 Nov 81 600 04 (6 48 23 23 (W) t2053 07 Nov 91 600 L AT 15 06 20 40
tzl23 0T Nov 31 600 04 22 23 25 44 31 tzld 0T Nov 91 600 LT U7 32 0631 10
t2024 07 Nov O1 600 04 32 45 23 54 55 tz(bbE 08 Now 91 600 03 44 27 23 10 45
12025 07 Nov 81 600 04 55 35 0017 B0 =067 08 Nov 91 600 03 57 10 23 23 40
tz026 07 Nov 31 600 (G OF 10 (0 20 24 talh8 08 Nov 91 600 4 09 O 23 3523
t2027 07 New 21 600 BE 17 30 00 3% 46 bz 08 Nov 81 600 (4 19 15 25 45 40
L2023 07 Now 91 600 043 20 01 0F 40 tzlfd 08 Nov 01 600 04 30 37 23 57 03
tel3l 07 Now 81 GO0 QEOT 00 01 29 2 tg061 08 Nov 91 600 (b4 44 46 OO 11 15
b032 07 Now 91 600 06 1520 01 40 48 tz062 08 Nov 81 600 (4 57 20 00 23 51
tz033 07 MNew 91 600 06 2205 01 51 33 12063 08 Nov 81 600 06 08 59 00 35 30

lapla Z.- LOg de obervaciones para la Nova enangerr
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Capitulo IV

Resultados

IV.1.- KT Per

IV.2.- TZ Per



IV.1.- KT Per

En este capitulo enlistaremos los resultados guesllegamos para cada unos de los
objetos observados. Cada uno de estos paramehitees fueron obtenidos después de
un gran numero de observaciones de los objetdegEle las observaciones se puede
ver en el apéndice (IV). Para KT Per se tienersigsientes resultados.

El espectro para KT Per observado durante su ed&doietud se muestra en la figura (). Este
onjeto muestra fuertes y anchas lineas de emisiddpeHy y H6 mas débiles lineas en Hel
tales como\4471,,14922 y 5015 A asi como de Hell tales co®86 A también en emision.
Estas lineas presentan, en general, un perfil bie ¢hico pero no siempre, con una componente
roja presente en varias fases. No se pudo detektaspectro de absorcion de la estrella
secundaria y no hay correlacion cruzada con lalesestandar K4lll y no se produjo ningun
resultado razonable.

Medimos las lineas de la serie de BalmgiyHHy usando el método de Scgneider & Young
(1980) en las cuales, unas gaussianas positiva pegativa con un ancho y separacion fijas se
convolucionan con la linea espectral con el cerestie convolucion tomada como su velocidad.

Seguimos el método descrito por Shafter (1988 minimizar la razds/Kem

Se muestra en la figura IV.1 la curva de veladidadial para KT Per, seguida de tres
posibles velocidades orbitales. Caso A; en el pauwgerior a TR97 Caso 1, la
dispersion es mas alta que en los siguientes akisscEn el caso B; panel central, se
muestra un resultado de baja dispersion, el vabpetriodo es ligeramente diferente del
caso 2 de TR97 y para el caso C; panel inferiormkyoria de los datos estan
razonablemente ajustados excepto para las dosdadies obtenidas en JD 7852 y una
observacion obtenida en HA durante una corridactuboe de 1989. No obstante, estos
altimos puntos tienen datos cercanos, los cuale® dsien ajustados, por lo tanto
consideramos que esta desviacién es debido arme®mbservacionales. Si tomamos
estos tres puntos, el ajuste no mejora mucho @pecto al caso B5(=49.62), por esta
razon creemos que la mejor solucién para los objetoel caso B, con un periodo
orbital de 0.162657270.00000001 dias. Este valor es el mas cercan®a TRso 2.

La semiamplitud de la curva de velocidad radiah= 136 Km & para nuestra mejor
solucion es también muy similar a la obtenida usalag observaciones RBD92 en
octubre mas TR97 de noviembre con un periodo dg264L.dias.
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Fig. IV.1.- Curva de velocidad radial de KT Per coimencion de
la facse orbital para tres diferentes periodos.fLogos rellenos y
huecos corresponden a los datos flebtenidos por Ratering,

Bruch y Diaz (1993). Las cruces corresponden adtssden d
tomados por los mismos autores (1989). Los cuastridos
corresponden a las mediciones de Thorstensen y Riddi997)
obtenidas durante varias noches en 1989 y los as&tr blanco
corresponden a nuestras observacionesfenbitenidas en 1991.

Para KT Per se midieron las lineas de la seriBalmer H y Ho usando el método
de Schneider y Young (1980) en el cual Se ajustam@ho de una Gaussiana positiva y
negativa y la separacion es convolucionada cotirleas espectrales y el cero de esta
convolucion se toma como la velocidad. Seguimosi\@odo de Shafter (1983) para
minimizar la razono/Kem y para este proposito se utilizaron rutinas de HRALosS
resultado de las velocidades radiales se muestrintabla 1V.1

RADIAL VELOCITIES FOR KT PER?

HJD, 03 Hy HID, Hp Hey
(2440000+) (2440000+)

8568.7496 —~3 161  8568.8390 ~106 - 80
8568.7567 182 324 8568.8474 — 95 —188
8568.7645 179 189  8568.8629 — 95 7
8568.7933 191 196  8568.8699 ~109 — 86
8568.8009 116 103 8568.8783 — 75 19
8568.8238 ~ 8§ 111 8568.88h4 147 54
8568.8311 —44 44 8568.8927 69 93

2 In km s,

Para KT Per se tienen los siguientes resultados.



La figura Ill.5 muestra el espectro medio paea hoches de observacion. Observamos anchas
lineaas de H en absorcidon con angostas e inteimses len emisidon. Esta es una muy visible
banda de absorcion desd#540 al4680 A. Esta banda es también vista en el espebtemido
por Bruch & Schimpke (1992) y su origen es descmtocEs posible que consista
principalmente a la presencia de lineas de Fel.

Nuestars observaciones de TZ Per fueron healrasté su ciclo de erupcion seguidas de las
observadas por Ringwald (1995), solo diez diaswisspe sus observciones. De acuerdo a la
curva de luz de la AAVSO, muestran en Ringwald §)3flie el sistema fue observado entre V
= 13.0 y V = 13.5 magnitudes. El minimo de luawi® dos dias después de nuestras
observasciones en V = 13.8 magnitud. Desde que€erh& sido observada en momentos de
frecuent es estallidos, no ha sido posible obseavsistema en estado de quietud y asi detectar
la estrella secundaria.

Medimos los centros de emisiones angostas denanara similar descrita anteriormente. Ya
que las lineas centrales de emision son estrdehsesparacion y el ancho de las dos Gaussianas
dio un mejor resultado pag= 7 A y un ancho de 6 A. La separacion del ajpst@ las dos
gaussianas fue mejor para una alrededor de 3 AsEssultados se muestran en la tabla ().
Nuestros datos fueron primero probados por apalts yesultados son mostrados en la tabla
IV.2. Los datos fueron combinados con los obtenidois Ringwald (1995) para mejorar la
linea de base de tiempo.

IV.2.- TZ Per

Como en el caso de KT Per, esto fue hecho dsgpeiajustar todas las observaciones & una
= 0 de velocidad. Los resultados estan dados ¢abla IV.2 y en la figura 1V.2. El mejor
periodo orbital obtenido, con los datos combinades, de 0.262906&9.0000008 dias. Este
valor es mayor que el reportado por Ringwald (19926050.0004 dias. Aunque hemos
combinado observaciones en estados de erupcion yquégtud solo nuestras propias
observaciones garantizan un periodo grande. Laaseplitud de la curva de velocidad radial
esta dentro de los errores compatibles con losimlote por Ringwald (1995).
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Fig. IV.2.- Curva de velocidad radial de TZ Per. kérsulos abiertos representan nuestras obsenegurante la
declinacion de la estrella. Los asteriscos a ltesd@mados en 1995 por Ringwald y los circulogenels representan
los datos cerca del minimo tomados en 1991.



ORBITAL PARAMETERS OF TZ PER

7 (kms™1) Kim (kms™')  HID; (2448545+) Py (days) b

H (this paper) —20.86 4+ 4.02 107.03 £ 534 0.199 £ 0.002 0.26424 £ 0.00001 26.4
HE (all data) [-1.7] + 247 107.57 £ 3.48 031287 £ 0.000056  0.2629062 + 0.0000008 244

ldiiad 1V.£ Faidileuus vivilaies pdia 1 £ rel
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RESUMEN
Se presentan medidas de velocidad radial deokzess enanas KT Per y TZ Per, con las que se
mejoran las estimaciones de sus parametros owbitBra KT Per encontramos un periodo
orbital de 0.1626577% 0.00000001 dias y una semiamplitudkdg = 135+ 6 Km s' mientras
que para TZ Per se encuentran valores del peried0.2629062t 0.0000008 dias y una
semiamplitud dé&.,= 107+ 3 Km s,

ABSTRACT
We present radial velocity observations of the dwawrvae KT Per and TZ Per, that allow us to
improve their orbital parameters. For KT Per we dfinan orbital period of
0.1626577710.00000001 days and a semi-amplitude ¥&B8616 k m s- 1, while for TZ Per an

orbital period of 0.2629062 + 0.0000008 days arskmiamplitude Kern 207 + 3 kms™ are
found

Key words:BINARY CLOSE - STAR INDIVIDUAL : KT PER, TZ PER — STARS: NOVAE,
CATACYSMIC VARIABLES

1. INTRODUCTION

Dwarf Novae are a subclass of Cataclysmic Variablbich have semidetached late-type
secondary

stars undergoing mass transfer onto a white-dwanigsy. Outbursts are frequent in these
objects

with timescales ranging from a few days to sevexggtks (see recent review by Warner 1995).
The spectra of dwarf novae at minimum light or gaénce usually show strong, broad lines of
H and lle I in emission, while during outburst a@me lines are seen in shallow absorption. In
this paper we report low-resolution observationthefdwarf novae KT Per and TZ Per.

First reports of KT Per by Romano (1962) and Hedd1965) indicated a Z Cam sub-type
variable with an outburst periodicity of about 12éter studies by Szkody & Mattei (1984)
indicate and outburst periodicity between 19 and 8ith a mean of 26d. Sherrington &
Jameson (1983) (IR) and Echevarria (1983) (UBMjrege an orbital period between 5.78 and
7.2h based on the photometric colours, but Szkauy Mattel argue in favour of a period
around 0.47, 3.46 and 3.7h based on the outbisst,and decline lengths, respectively. The
first radial velocity study for this object, by Rang, Bruch, & Diaz (1993) yield an orbital
period around 3.9h. This is confirmed by Thorsten&eRingwald (1997), who show that the
period is more likely to be near 0.1627d, but vathossible period near 0.1618d. TZ Peris a Z
Cam sub-type dwarf nova early reported by Gapossci®39) with an outburst periodicity of
around 17d. Szkody AE Mattei (1984) report an orgbinterval between 4 and 27d with a
mean of 17d. Echevarria (1983) predicts an orpiaiod between 6.33 and 7.9h, based on the
UBV colours, while Szkody & Mattei (1984) estimgberiods around 6.03, 6.03 and 3.70h
based on the outburst, rise, and decline lengdspectively. From a radial valocity study by
Ringwald (1995) a period of 6.2520h is established.

2. OBSERVATIONS
The observations were obtained with the Boller &vEhs Spectrograph, attached to the 2.1m
telescope at the Observatorio Astronomico Naciah&an Pedro Méartir. We observed KT Per



TABLE 1

LOG OF OBSERVATIONS OF KT PER

Date Exp. T. UT ST Date Exp. T. UT ST
Frame (uT) (s) (hms)(hms) Frame (UT) (s) (b m s} (k m s)
ktD01 08 Nov 91 600 054750 011430 kt010 08 Nov O1 600  O7 56 40 03 23 43
kt002 08 Nov 91 600 0558 06 01 24 47 kt011 08 Nov 91 600 08 08 40 03 35 45
kt003 08 Nov 81 600 080920 013604 kt012 08 Nov 91 600 08 19 05 03 46 22
kt004 08 Nov 91 600 064025 0207 14 kt013 08 Nov 91 600 083105 03 58 14
ktO05 08 Nov 91 600 06 50 50 02 17 41 ktO14 08 Nov 81 600 08 41 10 04 08 21
kt006 08 Nov 91 600 070145 0228 38 kt015 (8 Nov 91 600 08 53 10 04 20 23
kt007 OB Nov 91 600 07 12 45 0239 43 kt016 {8 Nov 91 600 09 03 30 04 30 45
kt008 08 Nov 81 600 (73445 030145 kt017 (8 Nov 91 600 091402 044117
kt009 08 Nov 91 600 07 4520 031220

TABLE 2
LOG OF OBSERVATIONS OF TZ PER

Date Exp. T. UT ST Date  Exp. T. uT 5T
Frame (UT) () (b ms) (h ms) Frame (UT) (s) (h ms) (h ms)
tz001 05 Nov 81 600 0540 10 00 50 15 tz034 07 Nov 91 600 07 16 30 02 39 06
tz002 05 Nov 91 600 06 0030 011834 tz035 07 Nov 91 600 0727 10 0249 49
tz003 05 Nov 91 600 06 1300 013117 tz036 07 Nov 91 600 07 37 50 03 00 06
tz004 05 Nov 91 600 06 23 30 01 41 38 t2037 07 Nov 91 600 0750 35 031318
tz005 05 Neov 91 600 06 38 36 01 56 57 tz038 07 Nov 91 600 08 01 45 03 24 00
tz007 05 Nov 91 600 07T 0360 022115 tz039 07 Nov 91 600 08 13 15 03 36 02
tz009 05 Nov 91 600 073006 024825 tz040 07 Nov 91 600 08 25 40 03 48 30
tz010 05 Nov 91 600 07 40 42 02 59 05 tz041 07 Nov 91 600 08 36 15 03 59 06
tz011 05 Nov 91 600 075506 031331 tz042 07 Nov 91 600 0848 05 0410 58
tz012 05 Nov 91 600 08 0612 03 24 49 12043 07 Nov 91 600 09 00 50 04 23 55
tz013 05 Nov 91 600 08 1736 03 36 15 tz044 07 Nov 91 600 0912 40 04 35 38
tz014 05 Nov 91 600 08 3212 03 50 44 tz(045 07 Nov 81 600 09 23 55 04 46 55
tz015 05 Nov 91 600 08 43 00 0401 35 tz046 07 Nov 81 600 09 36 45 04 59 47
tz016 05 Nov 91 600 08 54 12 04 12 47 tz047 07 Nov 91 600 0947 55 0510 59
tz017 05 Nov 91 600 10 4550 06 04 45 tz048 07 Nov 91 600 09 58 45 05 21 51
tz018 05 Nov 91 600 10 56 48 06 15 55 tz049 07 Nov 01 600 10 11 25 056 34 32
12019 05 Nov 891 600 11 08 60 06 27 00 12060 07 Nov 91 600 10 22 33 05 45 46
tz020 07 Nov 91 600 033215 224411 tz051 0T Nov 91 600 10 33 15 0556 17
12021 07 Nov 81 600 03 6600 23 1811 tz052 07 Nev 81 600 1046 15 0609 17
t2022 07 Nov 91 600 04 06 48 23 23 00 tz053 07 Nov 91 600 1057 15 06 20 40
tz023 07 Nov 91 600 04 2222 234431 tz054 07 Nov 91 600 1107 32 0631 10
12024 07 Nov 91 600 04 3245 235455 tz066 08 Nov 81 600 03 44 27 23 10 45
tz025 07 Nov 891 600 04 5535 00 17 50 tz057 08 Nov 91 600 03 57 10 23 23 40
tz026 07 Nov 91 600 0507 100 00 29 24 tz058 08 Nov 91 600 04 09 00 23 35 23
tz027 07 Nov 91 600 05 17 30 00 39 46 tz059 08 Nov 91 600 04 19 15 23 45 40
tz029 07 Nov 91 600 05 43 20 01 05 40 tz060 08 Nov 91 600 04 300 37 23 57 03
tz031 07 Nov 91 600 06 07 00 0129 24 tz061 08 Nov 91 600 04 44 46 0011 15
tz032 07 Nov 91 600 06 18 20 01 40 46 tz062 08 Nov 81 600 04 57 20 00 23 51
tz033 07 Nov 91 600 06 29 05 015133 tz063 08 Nov 91 600 05 08 59 00 35 30
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Fig. 1. The mean spectrum of KT Per.

during November 6 1991 and TZ Per during Novembter & 1991. We used a 600 lines thm
grating near its blaze angle dt@3 with a 384 x 576, 23 pm Thomson CCD to covspectral
range fromA4040 toA5100. We used a slit width of 120n corresponding to 1.6 arcsec. The
spectral resolution is around 3.9 A. The log of esbations are shown in Tables 1 and 2,
respectively. The spectrophotometric standard $#ys17520, HD 192281, and HD 212948
were observed and used to calibrate the stellaedluThe late-type spectral standard star, HR
1588, was also observed. The weather was cleaalfasbservations and the seeing at the
telescope was around one arcsec.

3. DISCUSSION

3.1. KT Per
The mean spectra of KT Per, observed during a nimms shown in Figure 1. The object
shows
broad and strong lIft, 117, and 116 emission limpgs weak Hel lines (lika4471,24922 y
A5015) and Helk4686 also in emission. The lines are in generabiepeaked, but not always,
with a dominant red peak present at several ph&geswere unable to detect the absorption
spectrum arising from the secondary star, and assetorrelation with the K4111 standard star
produced any reasonable results. We measured t8eatid 117 Balmer lines using the method
of Schneider & Young (1980), in which a positivedamegative Gaussians at fixed width and
separation are convolved with the spectral linghwle zero of this convolution taken as the
velocity. We followed the method described by Strafl983), to minimize the alKern ratio.
The rvsao IRAF package was used for this purpobe. radial velocity results are shown in
Table 3. The quality of the results for Hfi is mubhtter since this line is stronger and our
detector more efficient at this wavelength. Theasafion and width of the two Gaussians gave
best results for a = 17 A and a width of 6 A.

Ratering, Bruch, & Diaz (1993) (RBD93) and latdrorstensen & Ringwald (1997) (TR97),
have measured the radial velocity of KT Per dudagescence and outburst. Our observations
were obtained more than one year after the ladighga values, so an improved time baseline
can be used to obtain better orbital parametecmputer program to find the orbital



TABLE 3

RADIAL VELOCITIES FOR KT PER®

(2440000+) (2440000+)
8568.7496 -3 161 HBEE.H300 —106  — R0
BO6R.TH6ET 182 324 BHGR. 8474 — 95 —188
RAGE.T6E45 T4 1589 2068 8620 — 95 7
BHG8.7933 191 196 80688699 —109  — 86
8568.8009 116 103 2068 8783 — 75 19
Bh68.8238 — 8 111 8568 .8554 — 147 a4
Bo68.8311 —44 44 806880927 69 03
*In km s~1.
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pararnetrs of the binary was made. The program performs non-linear square fits with the
Levenberg-Marquardt method, with a suitable iteration method to check for minimum internal x
and



externals values. The program makes a detailed search fsilgle solutions covering a wide
range of orbital periods. As a test we reprodubedGases 1, 2, and 3 discussed by TR97 with
identical results. We paid special attention toséheases to try to discard one of the period
aliases. As a first step we combined only tifedata with those by RBD93. We adjusted the
individual observing runs to a common zerovelocity. We foundfour possibleperiods:
0.161825, 0.161859, 0.162657, and 0.162727 days avéimilar sigma value of about 42.7.
Thus, with this data only, we are unable to distisg between the possible periods. As a
second step, we combined thg &hd Hu, of all authors. This includes the October 1984its

by R8D93 and the November 1989 results by TR97. rEkalts are shown in Table 4 and in
Fig. 2 for three different cases simliaz to thoS&R97.

TABLE 4

ORBITAL PARAMETERS OF KT FPER

v(kms™) K., (kms™') HIDg (2446643+) Py (days) T
Case A [-48] + 47 1286+6.7 0.4867 + 0.0001 0.16272927 4 0.00000001  50.2
Case B [-1.8]+ 4.0 1360457 0.52042 + 0.00001 0.162658777 + 0.00000001  42.2
Case C [-6.7]+ 45 127.0+6.2 0.5802 + 0.0001 0.16185958 + 0.00000001  47.7

TL Per Mean Spectrum
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| | | 1 |
4200 4400 4600 4800 5000
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Fig. 3. The mean spectra of TZ Per for the three observing nights.

We show in Figure 2 the radial velocity curvekdf Per, folded for three possible orbital
periods.
Case A (upper panel) has an orbital period sindddrR97 Case 1. The dispersion is higher than
in the next two cases. | n Case B (middle panet) sivow the lowest dispersion solution. The
period value is slightly different from the Casen2Z'R97.



For Case C (lower panel) most of the data aasamably fitted, except the two velocities
obtained at JD 7852 and an observation obtainethgluhe Ha October 1989 run (JD
781143151). However, this last point have neighingudata which are well fitted; therefore,
we consider this deviation due to observationadrerrl f we take out these three points the fit
does not improve very much with respect to CaserB-(49.62). For these reasons, we believe
that the best solution to the object is that fos€C8 with an orbital period of 0.16265777 +
0.00000001 days. This value is close to TR97 Ca3&e semi-amplitude of the radial velocity
curve, Kern = 136 kmisfor our best solutions is also similar to thataied using the RBD93
October plus TR97 November observations with agaeoif 0.16264 days (see TR97, Table 2),
regardless of our inclusion of outburst observaioncombining different emission lines.
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3.2. TZ Per

Figure 3 shows the mean spectrum for the thbserging nights. We observed broad H lines
in
absorption, with narrow and strong emission coféere is a very conspicuous absorption band
from 24540 toA4680. This band is also seen in the spectrum bgB&iSchimpke (1992) and
its origin is unknown. | t is possible that it csis mainly of a series of Fe | lines.Our
observations of TZ Per were done during the outbaysle following that observed by
Ringwald (1995), only 10 days after his observeatioficcording to the AAVSO light curve
shown in Ringwald (1995), the system was obseretiden V = 13.0 and 13.5 mag. Minimum
light occurred two days after our observations at\3.8. Since TZ Per was at the time
undergoing frequent outbursts, it was not posdiblebserve the system at quiescence and to
detect the secondary star. We measured the hamisgien core for Ha in a similar way to that
described in the previous section. Since the earissbre line is narrow, the separation and wid
th of the two Gaussians



TABLE 5

RADIAL VELOCITIES FOR TZ PER®

HJDg Hg HIDg HAE HID HA HIDg Hg
(2440000+) (2440000+) (2440000+) (2440000+)
8566.74389  — 67 8567.81080  — 53 8566.96378 81 856793277 0
8566.75801  — 62 8567.81821  — 42 8566.97156 16 8567.04000 37
8566.76669  —104 856782562  — 84 8567.65507 i BO6T.94744 71
8566.77398  — 91 B567.83447  —105 8567.67156 20 8567 95646 100
BHEB6.78447 —132 8567.84223 —135 BH67.67006 20 8567.96410 70
8566.80141  —112 856785021 —145 8567.68087 84 BH6T.07124 90
8566.82023  — 97 8567.85883  —140 8567.69709 49 B568.66355  —101
8566.82760  —120 856786618  —154 8567.71294 49 B568.67239  —168
8566.83760 — 73 B567.87440  —161 8567.72099 28 8568.68060  —103
8566 84530 — B8 8507.88326 —138 8567.72816 42 856868772 -117
B566.85322  — 35 8567.89147  —108 8567.74610 96 8568.69561 — 55
8566.86336  — 47 8567.89920  — 13 B567.76254 68 8568.70544 - 55
8566.87086  — 31 8567.90820 35 B567.77041 12 8568.71417 -31
BH6G6.87864  — 47 856791584  — 15 B56T.TTT87 55 8568.72226 —-11
8566.95616 51 856792348 - 3

& In km s=1.

TADLE 6

OKEI'TAL PAHAME T ERS OF '['4 PER
7 (k&= 1) Kem (kma=!) HID;, (2448345+) Bop (days) a

H# [this paper) —20.85 + 4.02 107.03 + Hh.34 N.198 + 0.00% (.26424 + (1.00001 264
H& [all daza) [-17] £+ 2.27 107.57 £ 340 031287 = 0.00005 0.2620062 + 0.0000008 244

gave best results for a = 7 A. and a width of @Ae separation of the fitted two Gaussians was
best set around 3 A. The results are shown in Tab@ur data was tested first alone, with the
results shown in Table 6.

The data was then combined with that of Ringwaf85) to improve the time baseline. As in
the case of KT Per, this was done after adjustihgbservations to a common= O velocity.
The results are given also in Table 6 and Figuréhé. best orbital period, obtained with the
combined data is 0.262906210.0000008 days. Thiseva larger than that reported by
Ringwald (1995): 0.2605 + 0.0004 days, Although lveee combined quiescence and outburst
observations, our own observations alone yieldgelaperiod. The semi-amplitude of the radial
velocity curve is, within the errors, compatiblemihat obtained by Ringwald (1995).
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